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Résumé
Sur les 1800 exoplanètes détectées à ce jour, seulement une cinquantaine l’ont été par image-
rie directe. Cependant, en permettant l’observation de disques circumstellaires et de planètes
(parfois simultanément autour d’une même étoile, comme dans le cas de β-pictoris), cette mé-
thode est un outil fondamental pour la compréhension des différentes étapes de la formation
des systèmes planétaires. En outre, l’accès direct à la lumière des objets détectés permet leur
spectroscopie, ouvrant la voie pour la première fois à l’analyse chimique et thermique de leur
atmosphère et surface. Cependant, l’imagerie directe demande la résolution de défis spécifiques :
il s’agit d’accéder à des objets dont le contraste peut atteindre 10´8 à 10´11 avec leur étoile
hôte, et séparés seulement d’une fraction d’arc seconde. Pour obtenir ces valeurs, plusieurs tech-
niques doivent être mises en œuvre. Un coronographe, utilisé avec des techniques de correction
active des aberrations optiques et un miroir déformable pour augmenter ses performances, pro-
duit des images haut-contrastes, qui peuvent être traitées ultérieurement grâce à des méthodes
d’imagerie différentielle. Mon travail de thèse se situe à l’intersection de ces techniques. Dans un
premier temps, j’ai analysé, en simulation et expérimentalement sur le banc THD –Très Haute
Dynamique– de l’Observatoire de Paris, les performances de la self-coherent camera, une tech-
nique d’analyse en plan focal des aberrations optiques. Cette analyse m’a permis d’atteindre des
zones de haut contrastes (appelé dark holes) avec des performances meilleures que 3.10´8 entre
5 et 12 λ{D, en lumière monochromatique. J’ai étendu cette étude pour des bandes spectrales
étroites. Dans une seconde partie de ma thèse, j’ai pu analyser des images haut-contrastes issues
d’un instrument coronographique, NICI. Le traitement de ces données en utilisant des techniques
récentes d’imagerie différentielle m’a permis d’obtenir des images inédites du disque de poussière
orbitant HD 15115.
Mots-clés : Exoplanètes, disques circumstellaires, imagerie directe, imagerie haut-contraste,
haute résolution angulaire, coronographie, analyseur de surface d’onde, optique adaptative, trai-
tement d’images.
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Abstract
Of the 1800 exoplanets detected to date, only 50 were by direct imaging. However, by allowing
the observation of circumstellar disks and planets (sometimes simultaneously around the same
star, as in the case of β-pictoris), this method is a fundamental tool for the understanding
of planetary formation. In addition, direct access to the light of the detected objects allows
spectroscopy, paving the way for the first time to the chemical and thermal analysis of their
atmosphere and surface. However, direct imaging raises specific challenges : accessing objects
fainter than their star (with a ration up to 10´8 to 10´11), and separated only by a fraction
of arc-second. To obtain these values, several techniques must be implemented. A coronagraph,
used in complement with a deformable mirror and active optical aberration correction methods,
produces high-contrast images, which can be further processed by differential imaging techniques.
My PhD thesis work took place at the intersection of these techniques. At first, I analyzed, in
simulation and experimentally on the THD –french acronym for very high contrast– bench of the
Paris Observatory, the performance of the self-coherent camera, a wavefront sensing technique
used to correct the optical aberrations in the focal plane. I managed to obtained high-contrast
zones (called dark holes) with performance up to 3.10´8 between 5 and 12 λ{D, in monochromatic
light. I also started an analysis of the performance in narrow spectral bands. In the second part
of my thesis, I applied the latest differential imaging techniques to high contrast images from
another coronagraphic instrument, NICI. The processing of these data revealed unprecedented
views of the dust disk orbiting HD 15115.
Keywords : Exoplanets, circumstellar disks, direct imaging, high-contrast imaging, high angular
resolution, coronography, post-processing imaging, wavefront sensor, adaptive optics.
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Computer science is no more about compu-
ters than astronomy is about telescopes, bio-
logy is about microscopes, or chemistry is
about beakers and test tubes.
Michael R. Fellows & Ian Parberry
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Afin donc que notre monde fût semblable en unité à l’animal parfait, l’auteur n’en
a fait ni deux, ni un nombre infini ; il n’est né que ce ciel unique et il n’en naîtra plus
d’autre.
Platon, Le Timée (Quatrième siècle avant Jésus Christ)
Ce n’est pas seulement le nombre des atomes, c’est celui des mondes qui est infini
dans l’univers. Il y a un nombre infini de mondes semblables au nôtre et un nombre
infini de mondes différents.
Épicure, Lettre à Hérodote (Troisième siècle avant Jésus Christ)
Ainsi, dès l’Antiquité, la question de la pluralité des mondes est activement débattue. Il s’agit
de savoir si notre planète est unique ou au contraire banale dans l’univers. D’un côté Platon
croit en une unicité absolue de notre monde. De l’autre Épicure imagine une infinité de mondes
semblables et différents du nôtre. Bien sûr cette question sous-tend celle de la place de l’homme
dans l’univers, comme celle du passage d’un modèle géocentrique à un modèle héliocentrique, et
de manière plus explicite encore. En cela, on peut considérer que cette recherche de la pluralité
des mondes est l’une des questions majeures qui ont porté le développement de l’astronomie
depuis l’antiquité.
De la fin de l’antiquité à la renaissance, en Occident, le système de Ptolémée place la Terre au
milieu de l’univers (système géocentrique) et le soleil, les planètes connues, et les autres étoiles
tournent autour sur des sphères de cristal de plus en plus vastes. Par sa position, la Terre se
retrouve unique non seulement au sein du système solaire, mais au sein de l’univers. Copernic
en proposant un système héliocentrique dans son ouvrage Des Révolutions des sphères célestes
(1543), fait perdre son unicité à la Terre, qui devient alors une planète parmi d’autres, sans
toutefois aller jusqu’à imaginer qu’il puisse y avoir d’autres systèmes stellaires. Giordano Bruno
va passer ce cap quarante ans plus tard :
Il est donc d’innombrables soleils et un nombre infini de terres tournant autour de
ces soleils, à l’instar des sept terres[la Terre, la Lune, les cinq planètes alors connues :
Mercure, Vénus, Mars, Jupiter, Saturne] que nous voyons tourner autour du Soleil
qui nous est proche.
Giordano Bruno, De l’infinito universo et Mondi (1584)
En voulant nier à la Terre son unicité, il va jusqu’à appeler les autres planètes des Terres et
n’imagine pas que ces astres sont extrêmement différents du nôtre. Bernard Le Bouyer de Fonte-
nelle va décrire au XVIIe siècle dans Entretiens sur la pluralité des mondes un système solaire où
toutes les planètes et la Lune sont habitées. Dans ce même ouvrage, il représente avec une bonne
intuition toute la variabilité possible des systèmes stellaires (voir la figure 1). Isaac Newton va
finalement donner avec la gravitation un cadre unifiant tous les systèmes stellaires autour de lois
communes :
Et si les étoiles fixes sont les centres de systèmes semblables, ils seront alors tous
construits selon le même concept et sujets à la domination de l’Un.
Isaac Newton, General Scholium (1713)
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Figure 1 – Représentation de la diversité des systèmes planétaires. Entretiens sur la pluralité des
mondes, Bernard Le Bouyer de Fontenelle (1686)
Il faut attendre la fin du XXe siècle pour découvrir de “nouveaux mondes” en dehors du
système solaire, que l’on appelle maintenant exoplanètes. Entre Newton et cette découverte, l’as-
tronomie puis l’exploration spatiale ont permis l’analyse détaillée des astres de notre système.
Paradoxalement, cette analyse, qui a surtout permis de montrer l’extrême diversité des objets
planétaires, est toujours aujourd’hui axée vers la recherche de similitudes avec la Terre. Ainsi,
de récentes missions comme l’atterrisseur Huygens ou le robot martien Curiosity sont orien-
tées vers la détection de traces passées ou présentes de vie. Il est évident que cette motivation
est aussi importante dans la recherche d’exoplanètes. Cependant, en dehors de la recherche de
mondes habitables, la découverte et l’analyse de nouvelles planètes ont permis d’enrichir de façon
phénoménale notre connaissance des systèmes planétaires.
Dans la première partie de ce manuscrit, je décrirai rapidement ces avancées. Je compléterai
aussi l’histoire des “mondes nouveaux”, de la découverte des premières exoplanètes il y a 20 ans à
nos jours, introduisant au passage les différentes méthodes utilisées. J’insisterai particulièrement
sur l’imagerie directe : cette méthode et toutes les techniques qu’elle utilise (imagerie haute dy-
namique, interférométrie ou coronographie, optique adaptative 1) forment le cœur des spécialités
du pôle haute résolution angulaire en astrophysique (HRAA) du laboratoire d’études spatiales
et d’instrumentation en astrophysique (LESIA) de l’observatoire de Paris-Meudon. C’est dans
ce cadre que Pierre Baudoz a présenté en 2006 un instrument, la self-coherent camera , principal
objet de mon travail de recherche.
Je décrirai dans une seconde partie le cadre technique de ce travail, c’est-à-dire le banc
optique très haute dynamique (THD) de l’observatoire de Meudon. Certains chapitres de cette
partie seront en particulier dédiés aux éléments du banc que j’ai caractérisés. J’ai obtenu sur ce
1. Bref la science des télescopes et des microscopes
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banc mes résultats expérimentaux.
Ceux-ci seront présentés dans la troisième partie, sous la forme d’articles que j’ai publiés dans
Astronomy & Astrophysics durant ma thèse. En complément de ces publications, je développerai
d’autres éléments qui n’y sont pas abordés mais qui ont fait partie de mon travail de thèse.
Malheureusement, la self-coherent camera n’a pas encore pu être testée sur un télescope.
Durant la dernière année de ma thèse et sur les conseils d’Anthony Boccaletti, j’ai donc dé-
cidé d’étudier les données d’archive d’un autre instrument d’imagerie directe, le near-infrared
coronagraphic instrument (NICI) du télescope Gemini Sud. Je décrirai dans la quatrième partie
les traitements appliqués sur les images brutes et les algorithmes utilisés pour l’imagerie dif-
férentielle angulaire. Cette recherche a été fructueuse et a donné lieu à une publication sur le
disque circumstellaire situé autour de l’étoile HD 15115. Dans cette partie, je décrirai aussi de
façon plus précise les traitements et méthodes d’analyse que j’ai utilisés dans cette publication
et présenterai d’autres résultats issus de l’analyse de données d’archive.
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Vincent van Gogh, Route avec un cyprès et une étoile
Première partie
Exoplanètes, disques et techniques de
détection
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Principales notations introduites dans la partie I
Table 1
Formation d’images (paragraphe I.3.2)
O Étoile observée
OC Compagnon ou disque circumstellaire recherché
~ξ Coordonnée vectorielle en plan pupille
~x Coordonnée vectorielle en plan focal
ρ “
b
}~ξ}2 Distance radiale au centre du plan pupille
r “a}~x}2 Distance radiale au centre du plan focal
λ Longueur d’onde
λ0 Longueur d’onde centrale de la bande de longueur d’onde
Rλ “ λ0{∆λ Résolution spectrale
ψ0 Amplitude du champ de l’étoile incident
ψ1S Amplitude complexe du champ de l’étoile dans la pupille du télescope
P Fonction décrivant la pupille du télescope
D Diamètre de la pupille
F , F´1 Transformée de Fourier, Transformée de Fourier inverse
I Intensité dans le détecteur
I‹ Image de l’étoile dans le plan focal du télescope
IC Image du compagnon ou du disque circumstellaire
FEP Fonction d’étalement du point du télescope
δ Fonction de Kronecker
˚ Produit de convolution
Aberrations du front d’onde (paragraphe I.3.3)
φ Aberrations de phase dans la pupille
α Aberrations d’amplitude dans la pupille
Φ “ φ` iα Front d’onde complexe
Coronographie (paragraphe I.3.6)
M Fonction décrivant le masque coronographique
A1S Amplitude complexe de l’étoile dans le plan focal, après le masque
L Fonction décrivant le diaphragme de Lyot
DL Diamètre du diaphragme de Lyot
ψS Amplitude complexe de l’étoile dans le plan pupille, après le Lyot
AS Amplitude complexe de la lumière stellaire issue du Lyot dans le plan du détecteur
IS Intensité de la lumière stellaire dans le plan du détecteur après un coronographe
Optique adaptative (paragraphe I.3.7)
NDM Nombre d’actionneurs du miroir déformable dans une direction
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Principales notations introduites dans la partie I (suite)
NDM ˆNDM Nombre d’actionneurs total du miroir déformable
FI Fonction d’influence d’un actionneur
d0 Distance ou pas inter-actionneur
ω Couplage inter-actionneur
s État de surface du miroir
k Tensions appliquées au miroir
kj Tensions à l’itération j dans une boucle de correction fermée
m Estimée de la grandeur à minimiser
mj Estimée de la grandeur à l’itération j dans une boucle de correction fermée
D Matrice d’interaction
D: Pseudo-inverse de D : matrice de contrôle
g Gain de la boucle de correction fermée
Techniques de post-traitement pour la soustraction de speckles (paragraphe I.3.8)
tIiu Collection d’images prises par l’instrument
N Nombre d’images dans cette collection
θi Angle parallactique dans l’image i si prise en mode d’observation ADI
IS,ref Image stellaire de référence
tλiju Coefficients pour la construction de l’image stellaire de référence associée à l’image i
δi,p Mouvement de l’image du compagnon entre les images i et p
δmin Mouvement minimal accepté lors de la sélection des images (rADI, LOCI)
Sk Zone de soustraction (LOCI)
dr Largeur radiale des zones de soustraction (paramètre LOCI)
gLOCI Rapport des largeurs radiales et azimutales de la zone d’optimisation (LOCI)
NA Taille de la zone de soustraction (LOCI)
n Nombre de vecteurs de Karhunen-Loève choisis (KLIP)
Concept de Dark Hole (paragraphe I.4.1)
N Taille de la pupille en pas inter-actionneur
La self-coherent camera (paragraphe I.4.4)
R Fonction décrivant le diaphragme de référence
DR Diamètre du diaphragme de référence
γ Rapport du diamètre de référence par celui du Lyot
~ξ0 Distance vectorielle entre les diaphragmes de référence et de Lyot
AR Amplitude complexe de la voie de référence dans le plan focal
A˚ Amplitude complexe conjuguée
IR Intensité du diaphragme de référence dans le plan focal
IR,ref Enregistrement de l’intensité du diaphragme de référence dans le plan focal
Icent Transformée de Fourier inverse du pic central du plan de Fourier
I`, I´ Transformées de Fourier inverses des pic latéraux du plan de Fourier
24
Chapitre I.1
Disques et exoplanètes
I.1.1 Historique
La détection et l’analyse d’exoplanètes et de disques est l’un des grands défis de l’astronomie
moderne. Les premières détections de disques par des méthodes indirectes (paragraphe I.2.5)
interviennent dans les années 60. Grâce au satellite IRAS notamment, elles vont se multiplier à
partir des années 80.
Parallèlement, les détections d’exoplanète commencent au début des années 90. La figure I.1.1
montre le nombre de détections d’exoplanètes selon la méthode utilisée en fonction de l’année.
La détection de HD 114762b en 1989 (Latham et al., 1989) qui apparait sur la figure I.1.1 a
été présentée à l’époque comme une “probable naine brune”. Du fait de sa masse de 13 masses
de Jupiter (MJ) elle a cependant été considérée a posteriori comme la première détection d’un
objet de masse sub-stellaire en dehors du système solaire. Les premières détections incontestées
d’exoplanètes interviennent lorsque Wolszczan and Frail (1992) annonce la présence de 2 planètes
de 4 masses terrestres (M‘) autour du pulsar PSR B1257+12. En effet, la grande régularité du
signal produit par ces étoiles à neutrons permet de détecter des perturbations dues à des planètes
de faible masse. Enfin la première détection incontestée d’une exoplanète autour d’une étoile de
la séquence principale intervient avec 51 Peg b par l’équipe de l’observatoire de Genève Mayor
and Queloz (1995). Depuis ces premières découvertes, le rythme de détections n’a cessé de croire,
avec le retour de données des différentes instruments dédiés.
I.1.2 Intérêt de cette recherche
La détection de nombreux systèmes planétaires a permis de mettre en avant leur grande
diversité. Sur la figure I.2.1, j’ai placé les exoplanètes confirmées en fonction de leur masse et de
leur semi grand-axe. J’ai représenté les différentes méthodes de détection par différentes couleurs.
On trouve ainsi, pour une même masse de 10MJ des planètes avec des orbites allant de 0.01 à
1000 unités astronomiques (ua). La migration, décrivant les différents types d’interactions disque-
planète, est considérée comme l’un des mécanismes majeurs expliquant la diversité des systèmes
planétaires observés (Baruteau et al., 2013). La grande quantité de planètes découvertes a déjà
permis, dans les cas contournant les biais statistiques introduits par les différentes méthodes, de
dresser certaines caractéristiques des systèmes planétaires. On peut citer par exemple le faible
nombre de détections de naines brunes (objets compris entre 13 et 80 MJ ayant été formés par
effondrement gravitationnel) à de faibles périodes orbitales (moins de 5 unités astronomiques).
Cette zone est appelée le désert des naines brunes (Armitage and Bonnell, 2002) ou la très bonne
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corrélation entre la présence de planète et l’augmentation de la métallicité d’une étoile (Fischer
and Valenti, 2005).
Le faible nombre de planètes découvertes en imagerie directe ne permet pas encore de réaliser
des études statistiques aussi précises. Cependant, la possibilité de détecter simultanément disques
et planètes permet pour la première fois d’observer l’évolution des systèmes planétaires, allant de
l’effondrement gravitationnel à l’origine des étoiles à la formation des première planètes. Ainsi, on
passe continument de disques protoplanétaires en effondrement (HH30) aux disques de poussières
(TW Hya) puis aux disques de débris (β- Pic) dans lesquels se forment les premières planètes.
En outre, la présence d’anisotropie dans ces disques (comme des spirales, voir, par exemple,
Grady et al., 2013; Boccaletti et al., 2013), ou d’anneaux (gap) permet de prédire l’existence de
compagnons pour le moment invisibles et de mettre en évidence les interactions complexes entre
disques et planètes. Dans un premier temps, je vais rapidement décrire les différentes méthodes
Figure I.1.1 – Nombre de détections d’exoplanètes selon la méthode utilisée en fonction de l’année,
au 8 juillet 2014. Source : www.exoplanet.eu.
de détections indirectes pour les planètes et les disques. Les méthodes de détections directes,
objet principal de cette thèse, feront l’objet d’un chapitre à part.
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Chapitre I.2
Méthodes de détection indirectes et
missions dédiées
Depuis les premières detections, plusieurs méthodes ont été développées. Ce chapitre est dédié
aux méthodes de détections indirecte, c’est-à-dire ne permettant pas directement l’accès à une
image du compagnon ou du disque.
Je commencerai par décrire la méthode des vitesses radiales (paragraphe I.2.1), historique-
ment la plus ancienne. Je présenterai ensuite la méthode des transits (paragraphe I.2.2) qui a
permis la détection du plus grand nombre de planètes. J’évoquerai ensuite l’astrométrie (pa-
ragraphe I.2.3) qui, même si elle reste mineure pour le moment, devrait révéler un très grand
nombre de planètes grâce à l’analyse des données de la mission Gaia, lancée en décembre 2013.
Les avantages et principales découvertes de la méthode des micro-lentilles gravitationnelles se-
ront enfin détaillés dans le paragraphe I.2.4. Ces quatre méthodes permettent souvent d’accéder
à des informations différentes et complémentaires sur les planètes, ouvrant la voie à une carac-
térisation complète. Elles permettent aussi souvent de confirmer une exoplanète. On parlera de
candidats pour des détections qui n’ont pas encore fait l’objet d’une validation par une autre
méthode ou par une étude plus poussée éliminant les causes possibles de faux positifs. Enfin, je
finirai rapidement ce chapitre par les méthodes indirectes de détection de disques de poussières
(paragraphe I.2.5).
I.2.1 Méthode des vitesses radiales
La méthode des vitesses radiales utilise l’effet Doppler pour mesurer des mouvements de
l’étoile induit par un compagnon dans la direction radiale au plan du ciel. Cependant, cette
méthode ne permet l’accès qu’à la “masse minimale” de la planète, ou Mp sinpiq où Mp est la
véritable masse de la planète et i est l’inclinaison c’est-à-dire l’angle entre le plan de l’orbite et
le plan du ciel (un système d’inclinaison nulle, c’est-à-dire vu de face est donc indétectable avec
cette méthode). Une autre méthode (transit ou astrométrie, voir paragraphes suivants) doit donc
être utilisée en complément pour déterminer exactement la masse de l’objet.
Cette méthode maximise son rapport signal à bruit pour des planètes massives à petit semi-
grand axe. Cela introduit un biais statistique : la majorité des planètes observées pour le moment
sont des planètes de masse comparable ou supérieure à celle de Jupiter orbitant à des distances
inférieures à 1 ua, voire beaucoup moins, à l’image de 51 Peg. Sur la figure I.2.1, on observe que
parmi les centaines de planètes découvertes par cette méthode, seules deux orbitent à plus de 10
AU de leur étoile.
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Figure I.2.1 – Diagramme masse (en masse de Jupiter, MJ) - semi grand-axe de l’orbite (en
ua) pour toutes les exoplanètes détectées selon différentes méthodes au 8 juillet 2014. Source :
www.exoplanet.eu.
Depuis ELODIE, instrument qui permis la détection de 51 peg, avec une précision maximale
sur les vitesses de 13 m/s, les spectrographes pour la détection d’exoplanètes se sont développés.
Les instruments HARPS (Pepe et al., 2000) au télescope de 3.6 m de La Silla, HIRES (Vogt
et al., 1994) au KECK ou plus récemment PFS au Magellan (Crane et al., 2006) et HARPS-N
(N pour north, réplique de HARPS au télescope de La Palma, Cosentino et al., 2012), atteignent
maintenant des précisions de quelques dizaines de cm/s. ESPRESSO (Pepe et al., 2014) qui
devrait être mis en service en 2016 à Paranal au Chili vise même une précision d’une dizaine
de cm/s (par comparaison, la Terre induit une variation de 9 cm/s sur le Soleil). Cependant
la variabilité intrinsèque des étoiles constitue une limite fondamentale de cette méthode. Pour
cette raison la méthode des vélocités radiales n’a pas pu être utilisée pour confirmer l’existence
des “super-Terres” du système Kepler-62 (Borucki et al., 2013). Cependant, la modélisation de
ces variations planétaires et l’augmentation des temps d’observation pour moyenner ces effets
peut permettre de dépasser cette limite dans certains cas, comme pour la détection de Alpha
Centauri Bb (Dumusque et al., 2012).
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I.2.2 Méthode des transits
La méthode des transits tente de détecter des planètes par la baisse de la luminosité reçue
d’une étoile qu’elles occasionnent lors de leur passage entre celle ci et l’observateur. L’existence
d’un tel événement est donc une condition nécessaire immédiate pour qu’une planète soit dé-
tectable par cette méthode, ce qui limite fortement la part des planètes observables (celles pour
i » 90o). Cette méthode permet l’accès au rayon de la planète avec un unique transit mais
requiert d’en observer plusieurs pour avoir accès à la période (et donc au semi grand-axe, par la
relation de Kepler). Cette méthode est plus efficace pour les planètes de grand diamètre orbitant
très près de leur étoile, comme le montre la figure I.2.1 (les planètes détectées par transits sont
représentées par des carrés verts). Enfin, elle permet de fixer précisément l’angle d’inclinaison
et donc, si elle est combinée avec la méthode des vitesses radiales, de trouver la masse réelle de
l’objet et sa densité moyenne.
La première détection d’une exoplanète par transit (HD 209458 b) eu lieu 5 ans après la
détection de 51 Peg, en janvier 2000 (Henry et al., 2000; Charbonneau et al., 2000). Cette longue
période est sans doute du à la faible probabilité de transit dans l’échantillon des planètes détectées
par vitesse radiales. La grande précision requise sur la photométrie poussa alors le développement
rapide de missions spatiales : CoRoT (Convection, Rotation & Transits planétaires, Baglin, 2003),
qui fut lancé par le CNES moins de 7 ans après cette première détection et Kepler, mission de la
NASA dont la campagne a duré de Mars 2009 à Août 2013. Ces missions observent en continu un
grand nombre d’étoiles pour maximiser la probabilité d’observer un transit. De décembre 2006
à novembre 2012, CoRoT a observé environ 163 000 étoiles pendant plusieurs mois chacune.
Cette “petite” mission (miroir de 27 cm) totalise tout de même 27 détections en mars 2014 et
500 candidates (Parviainen et al., 2014). Parmi les planètes détectées, on peut noter la présence
de la première “super-Terre” Corot-7b (Léger et al., 2009), de 1.7 rayon terrestre. Pour sa part,
Kepler, mission de taille beaucoup plus conséquente (miroir de 95 cm), a découvert plus de 850
exoplanètes confirmées (Rowe et al., 2014).
Plusieurs causes de faux positifs ont été analysées : le transit d’une étoile de fond peut créer les
mêmes baisses de luminosité que celui d’une planète par exemple. On préfère donc souvent parler
de candidates avant une confirmation, souvent par la méthode des vitesses radiales. Dans certains
cas une analyse poussée des données permet aussi d’éliminer toutes les causes de faux positifs
(voir le blender de Torres et al., 2004). Cette méthode a ainsi permis de confirmer Kepler-10b,
la première planète rocheuse découverte par cet instrument (Batalha et al., 2011).
Enfin, la mesure précise des variations de la période des transits peut permettre de confirmer
une ou plusieurs planètes sans avoir recours à des vitesses radiales. Lissauer et al. (2011) annonce
ainsi la découverte d’un système de 6 planètes autour de Kepler-11 : en analysant précisément
leur période, cette méthode va permettre d’assigner chacun des 130 transits observés à l’une ou
l’autre des planètes.
Les résultats de la mission Kepler ont permis d’estimer que la mission Gaia (utilisant l’astro-
métrie des étoiles pour les détecter), lancée en décembre 2013, devrait détecter 5000 exoplanètes
(de Bruijne, 2012). En outre, les futures missions CHEOPS européennes (CHaracterizing ExO-
Planet Satellite, Broeg et al., 2013) et PLATO (PLAnetary Transits and Oscillations of stars,
Catala, 2009), et américaine TESS (Transiting Exoplanet Survey Satellite Ricker et al., 2009)
utiliseront elles aussi la méthode des transits pour la détection d’exoplanètes.
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I.2.3 Astrométrie
L’astrométrie utilise les mouvements de l’étoile au cours du temps pour en déduire la présence
d’une planète. La simplicité apparente de cette méthode fait qu’elle a été utilisée depuis longtemps
pour tenter de détecter des binaires ainsi que des objets de masse planétaire. Cette méthode
présente l’avantage d’être peu sensible aux variations de luminosité sur l’étoile hôte (Makarov
et al., 2009) et d’avoir un rapport signal à bruit maximum pour les planètes massives à grand
semi-grand axe, ce qui en fait une méthode complémentaire des deux premières que j’ai présentées.
Cependant, comme pour les vitesses radiales, il est souvent difficile de mesurer les paramètres
orbitaux sur une période inférieure à une orbite ce qui est particulièrement handicapant pour
cette méthode qui nécessite donc de longues campagnes d’observation.
Elle a permis la détection confirmée de deux planètes, autour de la binaire HD 176051 (Mu-
terspaugh et al., 2010) et de la naine blanche DE0823-49 (Sahlmann et al., 2013). Mais utilisée
sur des planètes déjà découvertes par vitesses radiales, elle a aussi permis de lever l’ambiguïté
de masse de certains objets pour les confirmer ou au contraire les infirmer. Ainsi, le candidat
orbitant autour de HD 33636 s’est avérée être une autre étoile (Bean et al., 2007) : l’astrométrie
de ce système a permis de réaliser qu’il était vu de face (i “ 4.1˚ ˘ 0.1), ce qui, à partir d’une
masse minimale calculée de Mp sinpiq “ 9.28MJ (Butler et al., 2006) donne une masse réelle
de Mp “ 142 ˘ 11MJ . La mission Gaia intégrera des instruments astrométriques de précision
et devrait permettre, au cours de sa mission de 5 ans, la détermination de la masse exacte de
nombreuses exoplanètes détectées en vitesses radiales et la détection de milliers d’autres ob-
jets (Sozzetti, 2011). Avant même les retours de cette mission, le potentiel de cette méthode
fait qu’elle est envisagée dans d’autres missions comme le Nearby Earth Astrometric Telescope
(NEAT, Malbet et al., 2012).
I.2.4 Micro-lentilles gravitationnelles
Enfin, on trouve, en plus de l’imagerie directe (qui fera l’objet du chapitre I.3) et des pla-
nètes détectées autour des pulsars (déjà évoquées précédemment), la méthode des micro-lentilles
gravitationnelles, qui utilise la déviation de la lumière d’une étoile de fond par une étoile et/ou
une planète.
Les grandes collaborations MOA (Microlensing Observations in Astrophysics, Bond et al.,
2001) et OGLE (Optical Gravitational Lensing Experiment, Udalski, 2003) ont permis à ce jour
la détection de plusieurs dizaines d’exoplanètes (voir figure I.2.1). L’inconvénient de cette mé-
thode est qu’elle nécessite des alignements qui rendent les observations impossibles à reproduire.
Cependant, elle présente l’énorme avantage de pouvoir accéder à la fois à des planètes à courts
et à grands demi-grand axes et de masses variées, ce qui permet d’établir des statistiques présen-
tant moins de biais d’observations que les autres méthodes indirectes. Une étude récente (Cassan
et al., 2012) a ainsi conclu que les étoiles possédant une ou plusieurs planètes sont la règle plutôt
que l’exception. Cette étude conclue aussi que les planètes de types super-Terres (5 à 10 masses
terrestres) sont beaucoup plus abondantes en proportion que les planètes de masse comparable
à celle de Jupiter, cibles privilégiées des autres méthodes de détection indirecte.
La future mission W-FIRST (Wide-Field InfraRed Survey Telescope, Spergel et al., 2013)
intègrera une partie de détection par micro-lentilles gravitationnelles (Sumi, 2012). Parmi les
découvertes remarquables, on peut citer plusieurs objets libres de masse planétaire (appelées
parfois free floating planets, voir Sumi et al., 2011) et même un système planète gazeuse–Lune
extrasolaire (Bennett et al., 2013).
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I.2.5 Méthodes indirectes de détection de disques
De la même façon, les disques de poussières ont été détectés par des méthodes indirectes avant
d’être effectivement observés. En étudiant la distribution d’énergie spectrale (spectral energie
distribution ou SED en anglais) de plusieurs étoile de type T Tauri (étoiles variables nommée
d’après T Tau, dont la variabilité est connue depuis 1850), Mendoza V. (1966) remarque un excès
en infrarouge (par rapport à la courbe attendue d’un corps noir). Il émet l’hypothèse que cet
excès est dû à une enveloppe circumstellaire, plus froide. Les SED de centaines d’étoiles vont être
observées par IRAS (Infrared Astronomical Satellite, 1983), ce qui permettra à Lada (1987) de
classifier les excès infrarouges observés en trois classes (I, II et III). Adams et al. (1987) montre
que ces classes correspondent à une évolution des proto-étoiles vers les étoiles de faible masse
(< 2 masses solaires) de la séquence principale. André et al. (1993) propose ultérieurement une
classe 0.
La figure I.2.2 (adaptée de Pinte, 2006) montre les SED pour ces différentes classes. En gris,
on a représenté l’émission de corps noir des étoiles. La première étape (classe 0) correspond à
une proto-étoile assez froide (pic de la SED dans l’infrarouge lointain ou le sub-millimétrique),
au centre d’une enveloppe de masse supérieure.
Dans l’étape suivante (classe I), l’enveloppe a perdu une grande partie de sa masse au profit
de l’étoile. La matière restante se concentre sur un disque. La lumière de la proto-étoile peut
alors pénétrer l’enveloppe circumstellaire et nous parvenir (dans la SED, on commence à deviner
la forme du corps noir de l’étoile). Enfin, des jets bipolaires se forment.
Les SED caractéristiques des disques de type T Tauri correspondent au type II. La matière
circumstellaire (gaz et poussière) s’est alors concentrée sur un disque optiquement épais et évasé.
LA SED est alors centrée sur l’émission de l’étoile. Le disque produit un fort excès en infrarouge
(à droite de la SED, matière plus froide que le disque). La matière en accrétion tombant sur
l’étoile produit un faible excès en ultraviolet. Dans ces trois premières étapes proto-stellaires, les
réactions de fusions au cœur des étoiles ne se sont pas encore initiées.
Finalement, la classe III correspond à des étoiles proches de ou dans la séquence principale. La
matière ne tombe généralement plus sur l’étoile et la SED est proche de celle d’un rayonnement
corps noir. Dans certains cas, celle-ci présente un léger excès infrarouge correspondant à un disque
mince. La poussière de ces disques de débris n’est plus primordiale, mais issue de la collision des
planétésimaux. Enfin, les exoplanètes, si elles sont présentes, sont déjà formées au sein de ces
disques. Les excès infrarouges ont par exemple permis de prédire l’existence des disques autour
de Vega, Fomalhaut et β-Pictoris par le satellite IRAS avant leur observation directe (Aumann
et al., 1984; Smith and Terrile, 1984). Le disque autour de HD 15115, qui sera étudié dans la
dernière partie de ce manuscrit, appartient lui aussi à cette classe.
Devant le succès de la missions IRAS (de seulement 10 mois) de nombreuses télescopes spa-
tiaux infrarouge ont été lancés, permettant la détection de plusieurs centaines d’excès infrarouges.
On peut citer les satellites ISO (1995-1998), Spitzer (2003 - 20091), WISE (2009 - 20101), Her-
schel (2009 - 2013). Ces très nombreuses observations ont permis de raffiner ces modèles. Ainsi,
les disques de transition (Strom et al., 1989), présentant des structures complexes les rapprochant
des disques de débris, mais possédant encore du gaz, pourraient être des étapes intermédiaires
entre les classes II et III et le siège d’une formation planétaire. Le disque HD 141569A, dont je
traiterai dans la dernière partie de ce manuscrit, est un disque de transition (pour une revue de
ces disques, voir Espaillat et al., 2014). De même, au sein de la classe III, l’étude précise des SED
peut permettre d’identifier des disques continus, ou possédant une ou deux ceintures, séparées
1. Date d’épuisement du liquide de refroidissement, mais la mission continue.
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6 1.1.3 L’environnement circumstellaire
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Figure 1.3 – Les diﬀérentes étapes de la formation stellaire : l’évolution temporelle a lieu
du haut vers le bas. La colonne de gauche représente la distribution spectrale d’énergie, la
colonne centrale figure l’allure du système, la colonne de droite résume les caractéristiques
principales des diﬀérentes classes. (inspiré d’un document de Andre et al. 2000).
Classe 0 
Âge : 104 ans 
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Figure I.2.2 – Différentes étapes de la formation d’étoile de faibles masses. A gauche sont repré-
sentées les densités spectrales d’énergie obtenues, tandis que la colonne centrale montre la forme
générale du système (attention, les échelles spatiales ne sont pas les mêmes). A droite, caracté-
ristiques (âge et échelle) et description des différentes classes proposées par Lada (1987) et André
et al. (1993). Figure adaptée de Pinte (2006).
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par un cavité circulaire (Chen et al., 2014), qui peut être le signe de la présence d’un compagnon.
Enfin, cette analyse a aussi permis d’identifier les étoiles de type Herbig Ae/Be (Meeus et al.,
2001), pendant du type T Tauri pour les étoiles de masse intermédiaire (entre 2 et 8 masses
solaires).
Cependant, ces observations indirectes laissent plusieurs inconnues dans la géométrie du
disque (Schneider et al., 2014) et Vinković et al. (2003) montre même qu’un halo sphérique
optiquement mince autour d’une étoile sans disque peut produire les mêmes types de SED qu’un
disque circumstellaire. Mais ces méthodes restent tout de même des outils précieux lorsqu’ils sont
utilisés en complément d’une méthode permettant de résoudre le disque, comme l’interférométrie
(Lachaume et al., 2003) ou l’imagerie directe (Schneider et al., 2003), objet principal de cette
thèse.
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Chapitre I.3
L’imagerie directe à ce jour
Dans ce chapitre, je m’intéresse aux méthodes directes pour la détection et l’analyse d’exo-
planètes et de disques et plus spécifiquement aux techniques issues de la coronographie. Je com-
mencerai dans le paragraphe I.3.1 par rappeler rapidement l’historique et l’intérêt de la détection
directe. Les paragraphes I.3.2 et I.3.3 sont ensuite consacrés au rappel de base de l’imagerie à
travers un télescope. J’expliquerai ensuite les limitations (haut contraste et haute résolution an-
gulaire) inhérentes à toute méthode d’imagerie directe (paragraphe I.3.4). Je présenterai ensuite
deux méthodes d’imagerie directe, en développant particulièrement la coronographie, qui est à
la base de ce travail de thèse.
L’objectif de ce chapitre est ensuite de donner une vision de toutes les techniques mises en
œuvre à ce jour dans ce domaine. Ces techniques peuvent être actives, comme l’optique adaptative
(paragraphe I.3.7) qui améliore les performances avant l’acquisition des images, ou au contraire
postérieures à la capture des données (paragraphe I.3.8). Finalement, je conclurai ce chapitre par
la présentation dans le paragraphe I.3.9 de quelques instruments spatiaux ou au sol actuellement
utilisés ou sur le point de commencer leur phase d’observation.
I.3.1 Disques et planètes en imagerie directe
Nous fêtons cette année les 30 ans de la première image d’un disque de débris, celui de β-
Pictoris (Smith and Terrile, 1984) grâce à un télescope de 2.5m à l’observatoire de Las Campanas.
Nous fêtons d’ailleurs aussi les 10 ans de la première image d’un objet de masse planétaire
(orbitant autour de la naine brune 2M1207) qui fut réalisée au VLT par Chauvin et al. (2004)
en utilisant une optique adaptative (NACO, Rousset et al., 2003) mais sans coronographe.
Le développement des méthodes d’imagerie directe, qui font l’objet de ce chapitre, ont depuis
permis de nombreuses observations. Ainsi, 170 disques ont été résolus dont 40 disques de débris,
54 autour d’étoiles de type T Tauri, 17 autour d’étoiles de type Herbig Ae/Be et 2 disques
de transitions 1. L’imagerie de 48 compagnons de masse substellaire 2 a aussi été rendu possible,
comme les exoplanètes autour de HR 8799 (Marois et al., 2008, 2010b) et de β-Pictoris (Lagrange
et al., 2009a).
L’imagerie directe est remarquable sur plusieurs plans. D’une part, on peut observer sur la
figure I.2.1 que les planètes observées par cette méthode (losanges oranges) occupent une posi-
tion particulière. En effet, comme on le verra par la suite et contrairement aux méthodes les plus
utilisées actuellement, les grands demi-grand axes sont favorables à une détection par imagerie
1. Voir le catalogue sur www.circumstellardisks.org
2. Voir le catalogue sur www.exoplanet.eu
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directe. L’imagerie directe permet donc d’accéder à des objets nouveaux. D’autre part, l’ima-
gerie directe permet l’analyse spectroscopique généralisée des objets détectés. Cette analyse est
utilisée depuis les années 80 pour les disques de débris (voir la série des articles The Beta Picto-
ris circumstellar disk I à XX). Pour les exoplanètes, elle vient a peine de commencer (voir par
exemple, sur HR 8799c, Konopacky et al., 2013), et devrait permettre l’analyse de l’atmosphère,
la température et la surface des objets détectés, ouvrant la voie à leur caractérisation complète.
Enfin, comme on l’a déjà dit, les techniques d’analyse de la SED ne permettent pas une carac-
térisation complète de la forme géométrique des disques observés. L’imagerie directe apporte là
aussi un avantage décisif.
On peut noter que l’imagerie directe des disques de poussières et celle des exoplanètes sont
intimement liées car l’étude de ceux-là a parfois permis de prédire l’existence de celles-ci. Ainsi,
l’étude du disque de β-Pictoris a relevé de nombreux indices de la présence d’une planète avant
même sa détection, parmi lesquels le vide relatif en poussière à moins de 50 AU ou le warp
du disque. Ces indices ont permis d’obtenir rapidement des contraintes fortes sur l’orbite de
β-Pictoris b dès sa détection (Lagrange et al., 2009b). La prédiction de la présence d’exoplanète
est aujourd’hui une motivation importante dans l’analyse des disques circumstellaires.
Je rappelle maintenant les bases de la formation d’image à travers un télescope (para-
graphe I.3.2) dont j’ai besoin pour expliquer les différentes contraintes de l’imagerie directe.
I.3.2 Formation d’images
Soit un télescope de diamètre D qui observe une étoile seule située à très grande distance et
non résolue. La lumière nous en parvenant peut être décrite dans la pupille du télescope comme
un champ électromagnétique ψ1S 3. Dans le cadre de l’optique de Fourier, dans laquelle je me
place durant toute cette thèse, j’utilise le terme de front d’onde pour désigner une surface d’égale
phase de ce champ. Dans un premier temps, je considérerai, du fait de la distance de l’étoile et
en supposant l’absence d’aberrations, que les fronts d’onde nous parvenant sont plans dans la
pupille du télescope. En notant ~ξ la coordonnée vectorielle dans le plan de cette pupille, on a
donc :
ψ1Sp~ξ,λq “ P p~ξ,λqψ0pλq , (I.3.1)
où λ est la longueur d’onde, P la fonction décrivant la pupille et ψ0 le champ issu de l’étoile,
que l’on considère uniforme sur la pupille. Je ne considérerai pas dans toute cette thèse sa
dépendance en λ (pas de raies ni de dépendance en corps noir, sauf dans la figure I.3.4). La
dépendance temporelle de toutes les amplitudes complexes est présente implicitement partout
dans les notations de cette thèse mais n’est pas explicitée. La pupille du télescope est considérée
comme parfaitement circulaire et laissant passer de manière équivalente toutes les longueurs
d’onde (pas de dépendance en λ). La fonction P est donc de la forme :
P p~ξq “
#
1 si ρ ă D{2
0 sinon.
(I.3.2)
où ρ “
b
|~ξ|2 est la distance radiale au centre du plan pupille. Dans le plan focal image du
télescope se trouve un détecteur. La bande d’observation du détecteur est de largeur ∆λ et
3. Cette notation, qui peut paraitre assez compliquée, est, comme la plupart des notations utilisées dans cette
thèse, celle choisie dans les publications Mazoyer et al. (2013a, 2014a). Toutes les notations de la partie I sont
regroupées dans le tableau 1 à la page 23.
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de longueur d’onde centrale λ0. Je définis aussi la résolution de cette bande par Rλ “ λ0{∆λ.
L’image de l’étoile ponctuelle dans le plan focal est une tache de diffraction, décrite par une
fonction mathématique appelée la fonction d’étalement du point. Dans le cadre de l’optique de
Fourier, cette fonction peut s’écrire :
FEP p~x,λq “ |FrP s|2 , (I.3.3)
où ~x est la coordonnée vectorielle en plan focal et F désigne la transformée de Fourier (spatiale)
d’un signal. Pour chaque longueur d’onde, l’image I‹ de l’étoile à travers le télescope est donc :
I‹p~x,λq “ O ˚ FEP p~x,λq , (I.3.4)
où ˚ est le produit de convolution et O est la répartition de l’intensité moyenne de l’étoile. On a
O “ |ψ0|2δp~xq, où δ est le symbole de Kronecker. Sous les hypothèses prises jusqu’à maintenant, la
fonction d’étalement du point est une tache d’Airy (figure I.3.1, gauche), dont le cœur central est
de taille angulaire λ{D 4. Dans cette partie,je considérerai toujours que cette fonction d’étalement
du point de l’étoile est centrée sur le détecteur 5.
Prenons maintenant un autre objet en interaction gravitationnel avec le premier. L’objet que
l’on cherche à observer est maintenant constitué d’une étoile non résolue centrée dans le plan
focal O et d’un autre objet OC . En utilisant la fonction FEP décrite dans l’équation I.3.3,
l’image I dans dans le plan focal du détecteur est alors :
I “ pO `OCq ˚ FEP “ I‹ ` IC , (I.3.5)
où IC est l’image de l’autre objet. Cet objet peut être un disque circumstellaire ou compagnon
non résolu (planète, naine brune ou autre étoile) à une position ~xC . Dans ce dernier cas, si
l’on note ψC le champ uniforme nous en parvenant, on a OCp~xq “ |ψC |2δp~x ´ ~xCq, et donc
ICp~xq “ |ψC |2{|ψ0|2I‹p~x´ ~xCq, soit la même image que l’étoile, mais décentrée et d’une intensité
différente. J’appellerai le rapport |ψC |2{|ψ0|2 (ă 1) le contraste entre l’objet compagnon et
l’étoile.
I.3.3 Aberrations du front d’onde
Revenons maintenant sur l’hypothèse de front d’onde plan. En effet, lors de la propagation
entre l’étoile et le télescope, le front d’onde se déforme. Ces déformations sont de deux sortes :
aberrations de phase et d’amplitude. Les aberrations de phase, retard ou avance d’une partie
du front d’onde par rapport à une autre, peuvent être introduites par l’atmosphère pour les
télescopes au sol, mais aussi par les optiques rencontrées en transmission ou en réflexion, même
pour les instruments situés dans l’espace (voir paragraphe I.3.7.5 pour une description plus précise
de ces aberrations). Les aberrations d’amplitude, différences de transmission entre les points
4. Si vous aussi vous vous êtes déjà demandé pourquoi on ne voit pas de tache de diffraction quand on regarde
le ciel, c’est parce que notre œil a une ouverture de D “ 5 mm et une focale de 1.6 cm, qui résulte donc en une
tache d’Airy de 2µm, qui correspond exactement à la taille de nos “pixels” sur le fond l’œil que sont les cônes
et les bâtonnets. Donc une étoile, correspond à un pixel (les anneaux sont trop faibles pour être détectés par
les pixels voisins). Si par contre vous vous demandez pourquoi van Gogh voyait quand même des taches d’Airy
quand il regardait les étoiles (voir l’étoile à gauche du cyprès dans l’image en exergue de cette partie), je n’ai pas
la réponse.
5. En pratique, voir la partie II pour le centrage lors de la prise d’image et la partie IV pour le centrage après
la prise d’image.
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Figure I.3.1 – Simulations d’une fonction d’étalement du point sans aberrations (fonction ap-
pelée tache d’Airy, à gauche) ; avec 50 nm (RMS) d’aberrations de phase (centre) ; avec 200 nm
(RMS) d’aberrations de phase (droite) pour λ “ 700 nm. Pour de faibles aberrations, des speckles
commencent à apparaitre dans le plan focal. De plus fortes aberrations vont déformer la tache
centrale.
de la pupille, sont souvent introduites par les montures des télescopes (araignées, obstruction
centrale), mais aussi par les trous et les poussières présentes sur les optiques. Enfin, hors du
cadre de l’optique de Fourier, la propagation des erreurs de phase peut générer des aberrations
d’amplitude. Pour décrire l’influence de ces erreurs, j’introduis une dépendance en phase et en
amplitude du champ de l’étoile dans la pupille :
ψ1Sp~ξ,λq “ ψ0P p~ξqap~ξ,λqexppiφp~ξ,λqq , (I.3.6)
où a et φ sont à valeurs réelles, définis au moins sur la pupille du télescope et décrivent respective-
ment les aberrations en amplitude et en phase dans la pupille. Pour des raisons de symétrie entre
la phase et l’amplitude, j’utiliserai pour la suite la notation Φ “ φ` iα où je pose a “ expp´αq.
Φ est appelée front d’onde complexe dans la suite. Les champs φ et α sont considérés de moyenne
nulle.
J’ai besoin d’introduire certains outils de description des aberrations. Pour quantifier les
erreurs de phase, je définis leur niveau ainsi que leur densité spectrale de puissance (DSP, voir
paragraphe I.3.7.5). Pour le niveau d’aberration, j’utiliserai deux outils principaux. Je parlerai
parfois de l’écart de chemin optique (λφ{p2piq, en nanomètres) maximal entre les points de la
phase. Je ferai alors suivre cette mesure de la mention PV entre parenthèse (pour peak-to-
valley). Cependant, cette mesure est particulièrement pessimiste et j’utiliserai souvent un écart
type du chemin optique sur la pupille. Je ferai alors suivre cette mesure de la mention RMS
entre parenthèse (pour root mean square). Pour les aberrations d’amplitude, je parlerai soit en
pourcentage RMS de l’intensité (écart type de a2), soit en pourcentage RMS sur α.
L’équation I.3.6 peut s’écrire :
ψ1Sp~ξ,λq “ ψ0P p~ξqexppiΦp~ξ,λqq . (I.3.7)
Pour de faibles aberrations (|Φ| ăă λ), on peut faire le développement au premier ordre suivant :
ψ1Sp~ξ,λq “ ψ0P p~ξqp1` iΦp~ξ,λqq . (I.3.8)
Enfin, je considère que les aberrations sont définies uniquement dans la pupille, soit :
PΦ “ Φ , (I.3.9)
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dont je déduis :
ψ1Sp~ξ,λq “ ψ0pP p~ξq ` iΦp~ξ,λqq . (I.3.10)
Ces aberrations vont déformer la fonction d’étalement du point en introduisant des speckles
(ou tavelures) dans le plan focal. La figure I.3.1 montre une fonction d’étalement du point pour
différents niveaux d’aberrations. La dimension caractéristique de ces speckles est aussi λ{D. Sans
rentrer dans le détail de la théorie des aberrations de phase (voir, par exemple, Noll, 1976;
Roddier, 1999), j’évoquerai souvent les deux premiers ordres (dans leur décomposition sur une
base de Zernike), le tip et le tilt (abrégé en tip-tilt), qui sont des rampes de phases selon deux
directions orthogonales et qui contrôlent la position de la fonction d’étalement du point dans le
plan focal.
Après avoir rappelé le principe de formation d’image dans un télescope, je décris dans le
paragraphe suivant les principales limitations de l’imagerie directe des exoplanètes.
I.3.4 Hauts contrastes et hautes résolutions angulaires
Figure I.3.2 – Haut : simulation d’images d’un système de deux étoiles séparées par 1 unité
astronomique et situées à 20 parsecs à travers des télescopes de 1, 2 et 4m pour λ “ 700nm et sans
aberrations. Bas : coupe horizontale de ces images. En noir, les fonctions d’étalement du point
pour chacune des étoiles individuellement, en rouge leur superposition.
L’analyse des systèmes planétaires en imagerie directe est principalement limitée par le haut
contraste et la faible séparation entre les étoiles observées et leur compagnon. La résolution du
télescope est la distance angulaire minimale séparable par le télescope. Pour la définir, prenons
deux étoiles séparées d’une distance de 1 ua. La figure I.3.2 (haut) montre l’image en plan focal
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Figure I.3.3 – Simulation d’images d’un système de deux étoiles séparées par 1 unité astronomique
et situées à 20 parsecs à travers des télescopes de 1, 2 et 4m pour λ “ 700nm et pour un front
d’onde aberré de 3000 nm (RMS).
de ce système de deux étoiles situées à 20 parsecs, pour des diamètres de télescope de 1, 2 et 4 m.
Dans la partie basse de la figure, j’ai tracé des coupes horizontales de leur fonctions d’étalement
du point (en trait noir les fonctions seules et en rouge leur superposition). Dans le cas d’un
télescope de 1 m, les deux images sont confondues. Au contraire, dans le cas d’un télescope
de 4m, les deux objets du système sont parfaitement discernables. On comprend bien que pour
résoudre deux objets astrophysiques proches, leurs images doivent être séparées dans le plan
focal. La résolution d’un télescope est donc directement liée à la taille de la fonction d’étalement
du point, soit λ{D. Dans le cas d’un front d’onde aberré par la turbulence atmosphérique, la
déformation de la fonction d’étalement du point a un impact important sur la résolution, qui est
remplacée par λ{r0 (si r0 < D) où r0 est le paramètre de Fried. Ce paramètre, dont l’ordre de
grandeur est la dizaine de centimètres en visible et proche infrarouge, décroit quand la turbulence
de l’atmosphère augmente, limitant d’autant la résolution du télescope. La figure I.3.3 montre
les mêmes images que la figure I.3.2 (système de deux étoiles situées à 20 parsecs vu à travers
des télescopes de 1, 2 et 4 m), mais en présence d’aberrations de 3000 nm (RMS). Même pour le
télescope de 4 m, les deux étoiles ne sont pas séparables. L’imagerie directe est donc plus efficace
sur de grands télescopes au sol munis d’optique adaptative (voir paragraphe I.3.7) ou sur des
télescopes spatiaux ne subissant pas l’influence de l’atmosphère.
La résolution du télescope n’est pas le seul facteur limitant de la détection directe d’exopla-
nète. Je me place maintenant maintenant dans le cas d’une forte différence de contraste entre
les deux objets du système (|ψC |2{|ψ0|2 ăă 1), comme par exemple dans le cas d’une étoile et
d’une planète ou d’une étoile et d’un disque circumstellaire. La figure I.3.4 montre ce rapport
(en échelle logarithmique) pour le soleil et certaines planètes du système solaire, ainsi que d’une
planète de type Jupiter chaude, en fonction de la longueur d’onde. La courbe solaire (jaune)
est en fait ψ0pλq, selon les notations employées, tandis que les autres courbes sont ψCpλq pour
différentes planètes. J’ai normalisé le graphe par rapport au maximum de l’émission solaire. Les
niveaux de contrastes peuvent donc se lire par différence entre les courbes de flux. Ce graphe
montre deux maxima locaux dans l’émission des planètes :
– en visible-proche infrarouge (λ ă 1µm) correspondant au maximum de la lumière solaire
réfléchie par la planète. Les objectifs en contrastes vont de 10´6 pour une Jupiter chaude à
10´9 pour les planètes gazeuses “froides” et 10´10 pour les premières planètes telluriques.
– en infrarouge plus lointain (λ ą 10µm pour les planètes “froides”, λ “ 2µm pour la Jupiter
chaude) où pointe l’émission propre des planètes. Les contrastes nécessaires sont moins
importants à ces longueurs d’onde, de 10´3 pour la Jupiter-chaude à 10´6 pour les planètes
40
I.3.4. Hauts contrastes et hautes résolutions angulaires
Figure I.3.4 – Différence de flux entre une étoile de type solaire et les planètes du système solaire
et une Jupiter chaude en fonction de la longueur d’onde d’observation. Les contrastes, en échelle
logarithmique, sont obtenus à partir des flux de corps noirs, en Jansky, normalisée par le maximum
du flux solaire. Les données utilisées pour ce graphe sont issues de Encrenaz et al. (2003). Pour
la Jupiter chaude, j’ai pris une température d’émission de 1600 K, un albédo de 0.05 et un demi
grand axe de 0.5 ua (Seager and Deming, 2010).
du type de celles rencontrées dans notre système solaire.
Cependant, comme on l’a vu précédemment, la résolution d’un télescope décroit avec la longueur
d’onde et la plupart des instruments non interférométriques vont favoriser la première région.
La figure I.3.5 montre le profil radial de la moyenne azimutale de l’intensité normalisée en
échelle logarithmique pour les trois fonctions d’étalement du point de la figure I.3.1 en fonction
de la distance à l’étoile r, en λ{D. On observe bien que la diffraction de l’étoile impose une
limite en contraste des détections : à une distance r donnée, le rapport de contraste doit être
supérieur à ces courbes pour que le second objet soit observé directement. On remarque aussi, qu’à
rapport de contraste entre les objets constant, les détections en imagerie directe sont donc plus
faciles pour des planètes orbitant à grands demi-grand axes, contrairement aux autres méthodes
de détection, ce qui se vérifie bien sur la figure I.2.1. On observe enfin que les aberrations de
phase dégradent rapidement la performance en contraste, surtout à de grandes séparations (voir
paragraphe I.3.6.4).
Il s’agit donc d’aller au delà de cette limite imposée par la diffraction de l’étoile pour détecter
le signal IC dans l’image I. La soustraction d’une autre image de l’étoile ne comportant pas de
planète (image stellaire de référence) est une autre possibilité. Ces techniques “post-traitement”
seront décrites dans le paragraphe I.3.8. Cependant, même en imaginant que la fonction d’éta-
lement du point est parfaitement connue et invariante, la détection est forcément limitée par le
bruit de photon dans l’image stellaire. Avant même toute technique de post-traitement, il est
donc primordial de trouver une méthode pour réduire l’impact de la diffraction de l’étoile dans
le plan focal du détecteur, idéalement dans tout le plan focal, en pratique dans certaines zones.
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Figure I.3.5 – Moyenne azimutale de l’intensité normalisée en échelle logarithmique pour les
trois fonctions d’étalement du point de la figure I.3.1 (aberrations de 0, 50 et 200 nm RMS pour
λ “ 700 nm) en fonction de la distance à l’étoile r, en λ{D.
Je présente ici deux méthodes dont c’est justement le but : l’interférométrie en frange noire dans
le paragraphe I.3.5 et la coronographie dans le paragraphe I.3.6.
I.3.5 Interférométrie en frange noire
Le principe de l’interférométrie en frange noire pour la détection d’exoplanète a été proposé
originellement par Bracewell (1978). La figure I.3.6 décrit son principe. On utilise un interféro-
mètre composé de deux télescopes éloignés d’une base B qui observe un système étoile-planète. Si
la différence de marche est nulle, l’étoile se trouve sur une interférence constructive. On introduit
donc un déphasage de pi dans l’une des voies de l’interféromètre (voir schéma sur la figure I.3.6,
gauche). Celui-ci permet de placer l’étoile sur une frange noire et donc d’obtenir des contrastes
importants si la planète est située sur une frange claire (voir image sur la figure I.3.6, droite).
Le principal avantage de cette technique est que la résolution, ne dépendant que de la base
du télescope, est moins limitante que dans le cas des méthodes mono-télescopes. On peut donc
se permettre de travailler en infrarouge lointain, ce qui permet d’atteindre la longueur d’onde
d’émission propre des planètes (λ ą 10µm), où le rapport de contraste entre l’étoile et la planète
est plus favorable (voir les courbes de contrastes de la figure I.3.4). Cependant, contrairement
aux méthodes mono-télescopes, la métrologie entre les différents miroirs est déterminante et
contraint fortement les performances. Le banc expérimental PERSÉE (PÉGASE Experiment for
Research and Stabilization of Extreme Extinction, Cassaing et al., 2008), développé depuis 2008
par un consortium de laboratoires et installé au LESIA, a permis de réduire la luminosité stellaire
dans l’image finale de 8 10´7 pour une largeur de bande de Rλ “ 2.7 (Lozi, 2012). Cependant,
cette méthode ne permet d’obtenir une image directe des objets observés contrairement à la
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Figure I.3.6 – Principe de l’interférométrie en frange noire. Sur la figure de gauche, deux téles-
copes en interférométrie pointent vers un système étoile-planète. Sur la figure de droite, je montre
une figure d’interférométrie : l’étoile se trouve dans une frange sombre et la planète dans une frange
brillante. Figures issues de Lozi (2012).
coronographie, qui est une autre méthode réduisant la luminosité stellaire pour la détection de
planètes et de disques.
I.3.6 Coronographie
Dans cette partie, je présente d’abord un historique de la coronographie (paragraphe I.3.6.1)
avant de décrire le principe des coronographes de phase à travers l’exemple du coronographe
dit à quatre quadrants, que j’ai le plus manipulé durant ma thèse (paragraphe I.3.6.2). Je fais
ensuite une description analytique d’un coronographe dans le cas général (paragraphe I.3.6.3),
avant de présenter les limitations fréquentes de ces instruments (paragraphe I.3.6.4). J’introduis
ensuite dans le paragraphe I.3.6.5 les outils habituellement utilisés pour la description des perfor-
mances d’un coronographe. Enfin, je présente rapidement certains des derniers développements
en coronographie dans le paragraphe I.3.6.6, en insistant sur les masques que j’ai manipulés.
I.3.6.1 Le coronographe solaire de Lyot
La coronographie a été inventée par Bernard Lyot (Lyot, 1932) pour l’observation solaire. Il
s’agit, pour “rétudiers la couronne solaire en dehors des éclipses” (nom de son article de 1932) d’en
créer une artificiellement en plaçant un masque circulaire métallique en plan focal d’un diamètre
plus grand de quelques secondes d’arc que le diamètre de la couronne solaire. Celui-ci masque une
partie de la lumière sur l’axe (le soleil) et diffracte le reste. En plaçant un diaphragme circulaire
(appelée diaphragme de Lyot) dans le plan pupille suivant, la lumière diffractée est bloquée et il
ne reste que la lumière de la couronne. L’appareil fut construit à l’observatoire de Meudon puis
monté “à dos de mulets” (Lyot, 1937) au Pic du midi à l’été 1935. Il put ainsi réaliser des images
de la couronne solaire hors éclipse (voir figure I.3.7, gauche) 6. Depuis les premières observations
en 1932, cet instrument a connu une grande longévité, puisque les coronographes de Lyot sont
toujours utilisés, notamment par plusieurs instruments du satellite SOHO, lancé en 1995 pour
l’observation du soleil.
6. Je vous encourage vivement à regarder aussi le film réalisé par B. Lyot où les éjections de la couronne solaire
sont très poétiquement décrites comme de “gigantesques reptiles préhistoriques”. Il est disponible en partie ici.
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Figure I.3.7 – 80 ans de coronographie solaire. A gauche : observations de la couronne solaire
effectuées en 1935 à l’observatoire du MIDI, tirée de Lyot (1937). Droite : superposition de 3 jours
de données du satellite SOHO montrant la désintégration de la comète ISON lors de son passage
près du soleil en novembre 2013 : la trace continue en bas à droite montre son passage avant
désintégration, tandis que les taches en haut sont les marqueurs de sa désintégration (crédit : ESA
/ NASA).
En outre, ils ont progressivement été proposés pour la détection et l’analyse de disques et
de planètes (Bonneau et al., 1975; Kenknight, 1977). Cependant, les objets occultés étant non
résolus, contrairement au Soleil, il a fallut adapter la taille de ces masques (Malbet, 1996).
Des coronographes de Lyot ont ainsi été installés sur le HST (voir I.3.9.1 et sur de grands
télescopes accompagnés d’une optique adaptative spécifique, comme l’instrument COME-ON
(Malbet, 1992), utilisé par exemple pour l’observation du disque de β pic (Mouillet et al., 1997).
Cependant, la nécessité d’obtenir simultanément de grands contrastes à de faibles séparations
a poussé le développement de masques spécifiques dit masques de phase. Dans le paragraphe
suivant, je présente le principe du coronographe en utilisant l’exemple du quatre quadrants.
I.3.6.2 Coronographe stellaire : exemple du coronographe quatre quadrants
Si le principe reste le même que pour la coronographie solaire (un masque en plan focal, un
diaphragme de Lyot en plan pupille), les masques coronographiques stellaires doivent permettre
d’accéder aux environs immédiats de l’étoile. Parmi eux, les masques de phase, par opposition
aux masque d’amplitude dont l’objectif est de bloquer la lumière stellaire sur l’axe optique,
cherchent uniquement à la diffracter, ce qui permet de l’arrêter lors du passage du Lyot. On peut
ainsi accéder à des objets de haut contraste et situés à de faibles distances angulaires de l’étoile.
Le coronographe quatre quadrants (FQPM pour four quadrant phase mask) est un coro-
nographe de phase que j’ai particulièrement utilisé durant ma thèse. Introduit par Rouan et al.
(2000), son efficacité est prouvée par Riaud et al. (2001, 2003) et Boccaletti et al. (2004) successi-
vement en simulation, expérimentalement puis sur ciel. La figure I.3.8 montre le principe général
d’un coronographe en s’appuyant sur les figures de diffractions obtenues avec un coronographe
de type quatre quadrants.
La lumière passe tout d’abord par la pupille d’entrée circulaire et non apodisée P (définie
par l’équation I.3.2). La vignette a représente la fonction d’étalement du point dans le plan
focal suivant cette pupille. J’introduis dans ce plan le masque coronographique. La vignette b
de la figure I.3.8 montre ce masque dans le cas d’un FQPM. Ce masque est constitué de deux
quadrants introduisant un déphasage de pi et de deux quadrants n’introduisant pas de déphasage.
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Figure I.3.8 – Schéma décrivant le principe d’un coronographe de phase à travers l’exemple
d’un coronographe FQPM. Vignette a : fonction d’étalement du point dans le plan focal juste
avant de rencontrer le masque de phase. Vignette b : masque de phase quatre quadrants. Vignette
c : plan pupille (ou plan de Lyot) avant passage par le diaphragme de Lyot ; la lumière sur axe
est diffractée hors de l’image de la pupille. Vignette d : speckles ou intensité lumineuse stellaire
résiduelle IS dans le plan focal après coronographe. Les vignettes a et d ont été prises sur le banc
THD de l’observatoire de Meudon en condition expérimentale. La vignette c est issue de Riaud
et al. (2003).
Il s’agit donc d’un masque de phase (la transmission est constante sur le masque) et la fonction
M le décrivant est complexe (et de module égale à 1 en tout point). Dans un premier temps, on
négligera la dépendance spectrale de M . En décomposant ~x en coordonnées cartésiennes x1 et
x2, la fonction M du masque coronographique peut dans un premier temps s’écrire de la façon
suivante :
Mp~xq “ exppi piq avec  “
#
1 si x1x2 ą 0
0 sinon.
(I.3.11)
La pupille est alors ré-imagée et dans ce plan (figure I.3.8, vignette c), la lumière sur l’axe
(stellaire) est diffractée hors de la pupille. On utilise un diaphragme, appelé diaphragme de
Lyot, pour stopper la lumière diffractée. J’appellerai ce plan pupille particulier le plan de Lyot.
Le diaphragme de Lyot est décrit par une fonction L, identique à celle de l’équation I.3.2, mais
pour un diamètre DL inférieur ou égal à D. La lumière planétaire, qui elle n’a pas été diffractée,
est transmise par le Lyot. Dans le plan focal suivant est situé le détecteur : le signal stellaire IS
est minimisé mais pas le signal de la planète IC .
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I.3.6.3 Description analytique d’un coronographe
Le principe de fonctionnement d’un coronographe est expliqué analytiquement de manière
détaillée dans Mazoyer et al. (2013a), reproduit dans la partie III. Cependant, pour mieux expli-
quer les limitations de tout masque coronographique, je le redémontre rapidement. Les équations
de cette partie peuvent s’appliquer à la plupart des coronographes, en phase ou en amplitude,
pour peu que l’on puisse décrire les fonctions P ,M et L. Pour plus de lisibilité dans les équations,
je ne note pas les dépendance en ~x, ~ξ et λ dans les parties droites des équations. En utilisant le
champ en plan pupille ψ1S défini au paragraphe I.3.2, le champ complexe A1S dans le plan focal,
après le masque coronographique de fonction M , s’écrit :
A1Sp~x,λq “ Frψ1Ss.M . (I.3.12)
On peut donc écrire, dans le plan pupille suivant, après le passage du Lyot de fonction L, le
champ électrique de la lumière issue de l’étoile :
ψSp~ξ,λq “ pψ1S ˚ F´1rM sqL . (I.3.13)
En remplaçant ψ1S par son expression en présence de faibles aberrations (équation I.3.10), le
champ complexe en tout point du plan de Lyot devient alors :
ψSp~ξ,λq
ψ0
“ pP ˚ F´1rM sqL` ipΦ ˚ F´1rM sqL . (I.3.14)
Finalement, dans le plan focal suivant, le champ complexe AS “ FrψSs s’écrit :
ASp~x,λq
ψ0
“ FrpP ˚ F´1rM sqLs ` ipFrpΦ ˚ F´1rM sqLs (I.3.15)
“ pFrP sMq ˚ FrLs ` ipFrΦsMq ˚ FrLs , (I.3.16)
et en intégrant les longueurs d’onde sur une bande chromatique de largeur Rλ, j’obtiens :ż
Rλ
ASp~x,λq
ψ0
dλ “
ż
Rλ
pFrP sMp~x,λqq ˚ FrLsdλ` i
ż
Rλ
pFrΦp.,λqsMp~x,λqq ˚ FrLsdλ . (I.3.17)
L’intensité de l’étoile dans le plan focal après un coronographe est enfin :
IS “ |AS |2 . (I.3.18)
On remarque qu’après le passage par le coronographe, l’image IS d’une étoile sur l’axe n’est plus
une fonction d’étalement du point comme habituellement donnée par un système imageur tandis
que l’image IC , hors axe, reste donnée par la relation de convolution OC ˚FEP . Ayant perdu la
linéarité utilisée dans l’équation I.3.5, il est impropre de parler de fonction d’étalement du point
dans le plan focal après un coronographe. Cependant, de la même façon que dans l’équation I.3.5,
on notera toujours I l’image sur le détecteur, qui devient :
I “ IS ` IC . (I.3.19)
On cherche donc à minimiser IS pour obtenir l’image IC . Le champ complexe AS peut se dé-
composer en deux parties : la partie “non aberrée” (pFrP sMq ˚ FrLs dans l’équation I.3.17) et
une partie “aberrée”, dépendante de Φ (à droite dans l’équation I.3.17). Même si certains coro-
nographes sont développés pour minimiser leur sensibilité aux aberrations (en particulier au tip
et au tilt), l’objectif principal du coronographe est d’annuler la partie “non aberrée”.
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I.3.6.4 Limitations d’un coronographe
Je décris ici les limitations principales des masques coronographiques, en insistant particu-
lièrement sur celles présentes pour les masques de phase.
Une première limitation est introduite par les défauts de fabrication du masque. Par exemple
dans le FQPM, comme dans la plupart des masques de phase, le nécessaire caractère abrupte
des marches entre les quadrants est difficile à reproduire expérimentalement. Dans le paragraphe
suivant, je présente les solutions envisagées pour rendre plus “continues” les transitions dans les
coronographes de phase.
Un coronographe est dit équivalent au coronographe parfait à une longueur d’onde donnée
s’il est prouvé analytiquement qu’il permet :
pFrP sMq ˚ FrLs “ 0 . (I.3.20)
Dans ce cas, j’obtiens l’équation suivante :
ASp~x,λq
ψ0
“ ipFrΦsMq ˚ FrLs . (I.3.21)
Dans ce cas et en l’absence d’aberrations (Φ “ 0), la totalité de la lumière stellaire est rejetée en
dehors du Lyot. Le coronographe de Lyot n’est pas équivalent au coronographe parfait mais Abe
et al. (2003) prouve que c’est le cas pour un FQPM sans défauts à la longueur d’onde optimale.
Une importante limitation de la plupart des coronographes de phase repose sur leur chroma-
tisme. En effet, le déphasage introduit par le masque (voir équation équation I.3.11 dans le cas
du FQPM) est souvent produit par la traversée d’une épaisseur plus ou moins large de maté-
riau. Le déphasage introduit par une traversée d’une épaisseur e d’un matériau d’indice nλ vaut
2pipnλ ´ 1qe{λ pour une longueur d’onde λ.
Dans le cas du coronographe FQPM, pour obtenir un déphasage de pi à cette longueur d’onde,
on devra avoir un quadrant d’épaisseur :
epipλq “ λ
2pnλ ´ 1q , (I.3.22)
dépendant donc de la longueur d’onde λ. Un coronographe FQPM classique est donc construit
pour une longueur d’onde optimale λopt pour laquelle ce décalage vaut pi. Puisque les quatre
quadrants sont constitués du même matériau et en considérant juste l’écart de phase entre les
quadrants, l’équation I.3.11 devient :
Mp~x,λq “ exp
ˆ
2ipipnλ ´ 1qe
λ
˙
avec e “
#
epipλoptq si x1x2 ą 0
0 sinon.
(I.3.23)
Pour une largeur de bande chromatique non nulle et même en l’absence d’aberrations, même la
partie “non aberrée” n’est donc pas totalement annulée. Plusieurs solutions ont été envisagées
pour achromatiser les coronographes de phase, et en particulier les FQPM. D. Mawet a ainsi
proposé de l’achromatiser en produisant le déphasage d’une autre façon : soit grâce à des réseaux
sub-lambda (Mawet et al., 2005a), soit grâce à des lames demi-ondes achromatiques Mawet et al.
(2006). Une autre solution, le multi-FQPM (MFQPM), proposée par Baudoz et al. (2008) est
de mettre en série trois coronographes FQPM. Les performances d’un tel coronographe ont été
étudiées par Galicher et al. (2011) et testées récemment sur le banc THD de l’observatoire de
Meudon (voir partie III).
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Enfin, même pour un coronographe idéal à la longueur d’onde optimale, les équations I.3.18
et I.3.21 montrent que l’énergie stellaire dans le plan focal est une fonction quadratique des
aberrations de phase. Le cœur de mon travail de recherche se situe donc dans la minimisation de
ce terme “aberré” pour l’amélioration des performances en contraste des coronographes.
I.3.6.5 Performances d’un coronographe
Pour quantifier les performances en contraste d’un coronographe, j’introduis plusieurs outils.
Je définis tout d’abord l’atténuation comme le rapport du maximum de la lumière stellaire dans
le plan du détecteur après coronographe par le maximum de l’image sans coronographe, soit :
maxpISq
|ψ0|2 , (I.3.24)
En considérant qu’en l’absence d’aberrations, la fonction d’étalement du point de l’instrument
avant le coronographe vaut 1 sur l’axe. Cependant, l’atténuation ne rend pas compte des possi-
bilités de détection à toute séparation puisque l’on ne connait pas précisément la forme de IS à
cause des déformations du front d’onde. J’appelle donc contraste (RMS) le profil radial de l’écart
type azimutal des points de IS situés à une distance r soit :
σpISprqq
|ψ0|2 . (I.3.25)
où σ est un écart type (RMS). Pour présenter un contraste, je représenterai donc ce rapport
pour tout r. Pour mesurer des distances dans le plan focal, on utilisera la distance angulaire λ{D
comme unité, qui est la taille caractéristique de la fonction d’étalement du point donc de l’image
de l’étoile sans coronographe et d’un éventuel compagnon sur le détecteur.
Attention, nos définitions du contraste et de l’atténuation, qui sont souvent utilisées dans
le domaine du haut contraste, renvoient des mesures inférieures à 1 et qui diminuent pour de
meilleures performances. Je parlerai donc de plus haut contrastes, ou de meilleurs contrastes,
pour de plus faibles valeurs de ce rapport. Les performances obtenues par Riaud et al. (2003)
pour le FQPM en laboratoire montrent une atténuation 5 10´6 en utilisant la longueur d’onde
optimale du coronographe.
Enfin, on définit l’inner working angle (IWA) comme la séparation minimum en λ{D où un
potentiel compagnon garde une transmission de 1{2. En fonction des objets que l’on cherche à
atteindre, on préférera obtenir un grand contraste à de grandes séparations (coronographes à
grand IWA) ou au contraire privilégier l’accès à de faibles séparations (coronographes à petit
IWA).
Je vais maintenant présenter d’autres coronographes en insistant particulièrement sur ceux
que j’ai utilisés pendant ma thèse. Ceux-ci, tous en phase, sont des instruments à faibles IWA et
je me concentrerai donc principalement sur ce type de coronographe.
I.3.6.6 Quelques coronographes stellaires
La figure I.3.9, issue de Mawet et al. (2012), montre les récents développements en matière
de coronographie stellaire 7. On voit qu’ils se répartissent en 3 catégories : les coronographes
de phases (paragraphe I.3.6.6.1) et en particulier le masque de phase à quatre quadrants, puis
les coronographes interférométriques et à apodisation, dont je parle brièvement dans le para-
graphe I.3.6.6. Je ne donnerai pas de performances en contraste pour ces coronographes. En
7. J’expliciterai les abréviations au fur et à mesure du texte
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Figure 4. The family tree of small-angle coronagraphs (representative cases included). DPM: disk phase mask. DZPM:
dual zone phase mask. FQPM/8OPM: four-quadrant phase mask, 8 octant phase mask. OVC: optical vortex corona-
graph. HBL: hybrid band-limited. PIAAC: phase induced amplitude apodization. APP: apodizing phase plate. CIA:
“coronagraphe interferentiel achromatique”. VNC: visible nuller coronagraph. PFN: Palomar fiber nuller. Common to
all these concepts is some sort of phase manipulation, either in the focal plane or in the pupil plane, or both. Three
main families can be pointed out: phase masks, phase/amplitude pupil apodization + focal plane masks (phase and/or
amplitude), and interferometers.
letting more of the oﬀ-axis signal through them. The IWA of the DPM would be close to the diﬀraction limit.
However, the DPM was plagued by two major weaknesses related to chromatic eﬀects: chromaticity of the π phase
shift and of the fixed radius of the phase mask vs the wavelength-dependent radius of the PSF. Chromaticity
is undoubtedly the Achilles heel of this new family of coronagraphs, even though multiple solutions have been
worked out over the years. For instance, the four-quadrant phase-mask (FQPM36) was especially invented to
permanently solve the radial chromaticity of the DPM by introducing azimuthal phase modulation to replace
the radial modulation of the DPM. Later on the optical vortex coronagraph (OVC10) extended this concept
further by making the azimuthal modulation completely smooth. In the meantime, the dual-zone phase mask
was introduced (DZPM37) to compensate for the phase and size chromaticism of the DPM by adding complexity
(degrees of freedom) to the radial modulation.
The concept of loss-less pupil apodization through phase remapping, or phase-induced amplitude apodiza-
tion (PIAA38, 39) was introduced at about the same time as the wave of new phase masks. It is remarkable
as it provides ultimate theoretical answers to both the IWA and throughput drawbacks of classical apodized
coronagraphs.40 The family of phase pupil remappers is also quite large and not limited to the specific PIAA
development. For instance, let us emphasize the successful implementation of the apodizing phase plates (APP)
at the MMT41 and NACO.42
Finally, note that the hybrid band-limited (HBL) coronagraph makes use of both amplitude and phase
modulation,43 which allows it to also access smaller angles (1λ/d is in theory feasible with a second-order HBL,
but at the expense of significant throughput losses). The HBL coronagraph currently holds the world record of
the deepest and broadest (in terms of bandwidth) demonstrated contrast level in the lab, down to an IWA of
3λ/d (Sect. 6).
3.2 Wavefront control of low-order aberrations
Because of their intrinsic small IWA, all the coronagraphs above are inevitably sensitive to low-order aberrations
(tip-tilt, focus, astigmatism, coma, etc.), which leak directly around the mask center to mimic oﬀ-axis signal.
Symmetric leakage, for very small asymmetric aberrations or symmetric aberrations (e.g. focus), mimics signal
from a putative circumstellar disk while asymmetric leakage, such as with larger decentering, mimics oﬀ-axis
companions (residuals in Fig. 2 are the clear demonstration of the detrimental eﬀects of low-order aberrations
leakage).
One obvious way to prevent the leakage in the first place is to control these aberrations down to equivalent
contrast levels set by the science requirements. Of course, this is easier said than done, mostly because measuring
Figure I.3.9 – Récents développements dans le domaine de la coronographie à faible IWA (figure
issue de Mawet et al., 2012). Les abréviations sont explicités dans le texte.
effet, ces performances dépendent fortement de la quantité d’aberrations dans le front d’onde, et
il est donc difficile de les comparer si elles ont été obtenues sur des bancs différents.
I.3.6.6.1 Coronographe de phase
Dans ce paragraphe, je décris rapidement les étapes du développement des coronographes de
phase.
Le premier masque de phase proposé pour la coronographie utilisait un masque de phase
circulaire introduisant n dé hasage de pi. Ce masque st a pelé Roddier Roddier (Roddier nd
Roddier, 1997; Guy n et al., 1999) e noté disk phase mask ou DPM sur la figure I.3.9. Il s’agit
de créer une interférence destructive sur la tache centrale de la fonction d’étalement du point,
comme la partie gauche de la figure I.3.10 (issue de Soummer et al., 2003), en optimisant la
taille de ce masque circulaire pour une longueur d’onde particulière. Il peut aussi s’utiliser en
complément d’une pupille apodisée (Baudoz, 1999; Aime et al., 2002) : P ne présente alors plus
une distribution binaire (équation I.3.2) et la transmission peut prendre des valeurs intermé-
diaires. On prouve (Baudoz, 1999) que l’utilisation d’une pupille apodisée avant un masque de
phase Roddier-Roddier le rend lui aussi équivalent à un coronographe parfait. Malheureusement,
ce masque est assez chromatique, d’une part pour les mêmes raisons que le FQPM (il nécessite
aussi un déphasage de pi), d’autre part car la taille du masque de déphasage dépend évidemment
de la taille de la fonction d’étalem nt du point, donc de λ.
Une version plus chromatique du Roddier-Roddier a été développée, le DZPM ( ual-zone
phase mask Soummer et al., 2003). La figure I.3.10 montre le principe de ce coronographe. A
gauche, on schématise en coupe un déphasage de pi dans un Roddier-Roddier, c’est-à-dire utilisé
à sa fréquence optimum λ “ λ0 : la partie en gris foncée compense la partie en gris clair. Dans
la partie centrale de la figure I.3.10, on utilise une valeur λ ‰ λ0 et l’on voit que ce déphasage ne
permet pas de créer une interférence totalement destructive. L’utilisation d’une deuxième zone
en anneau autour de la première permet en partie de corriger ce biais par l’ajout de deux degrés
de liberté. Les rayons r1 et r2 des zones ainsi que les épaisseurs e1 et e2 sont alors optimisés pour
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Fig. 2. This figure illustrates the deviation
from the perfect monochromatic case for the
PARRC. The figures represent the residual
star energy integrated inside the exit pupil
and normalized to the apodizer through-
put T , as a function of the wavelength
E(λ) = 1T
∫ D/2
0 2 π r |ΨC(r,λ)|2dr. as a func-tion of the wavelength for Prolate Apodized
Roddier & Roddier Coronagraph. The left
figure represents E(λ) considering a simple
reflection π phase mask (double chromatism
dependence). Right figure: even with a per-
fect achromatic phase shift, the eﬀet of size
chromatism alone severely limits the per-
formance of the coronagraph. Note that the
residual energy is exactly zero at the central
wavelength.
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Fig. 3. Schematic illustration of the double chro-
matism for R&R (or PARRC). Top: at λ =
λ0 the phase shift is exactly π. In particu-
lar, at the center of the pupil in plane C, the
wave amplitude exactly zero: the integral of
the amplitude inside and outside the mask (in
plane B),represented in grey tints, are equal and
opposite (center). These two integrals are rep-
resented by 2 opposite vectors in the complex
plane (right). Center: at λ , λ0 the phase shift
is not exactly π (for a reflection phase mask
for example) and the impulse response size is
magnified by the factor λ0/λ. The corresponding
vectorial addition is no longer null (right), and
describes the dotted line curve over the band-
width. Bottom: to obtain an achromatic nulling
at the center of the pupil, a third vector is neces-
sary in the complex plane to obtain again a zero
complex amplitude (right). This third vector can
be produced using a second doughnut-shaped
phase mask. A dual-zone phase mask with two
non π phase shifts is then needed.
The amplitude at the center of the pupil in plane C is equal
to the integral of the complex amplitude in plane B (Fourier
integral theorem). This integral over the whole plane B can be
split into two integrals: inside and outside the mask area.
The complex amplitude Ψ at the center of the corona-
graphic pupil (plane C) is then the complex addition of the two
vectors u1 = v1 eıϕ1 , representing the integrated field within the
phase shifted zone, and u2 = v2 eıϕ2 representing the integrated
field outside this zone. For perfect nulling at the center of the
pupil, u1 = u2 eıπ, and the two vectors are real, as illustrated in
Fig. 3 (top).
The chromatic dependence of this scheme can easily be
demonstrated by this representation. When the wavelength de-
creases slightly, the Airy disk shrinks so that more energy is
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Fig. 3 (top).
The chromatic dependence of this scheme can easily be
demonstrated by this representation. When the wavelength de-
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lar, at the center of the pupil in plane C, the
wave amplitude exactly zero: the integral of
the amplitude inside and outside the mask (in
plane B),represented in grey tints, are equal and
opposite (center). These two integrals are rep-
resented by 2 opposite vectors in the complex
plane (right). Center: at λ , λ0 the phase shift
is not exactly π (for a reflection phase mask
for example) and the impulse response size is
magnified by the factor λ0/λ. The corresponding
vectorial addition is no longer null (right), and
describes the dotted line curve over the band-
width. Bottom: to obtain an achromatic nulling
at the center of the pupil, a third vector is neces-
sary in the complex plane to obtain again a zero
complex amplitude (right). This third vector can
be produced using a second doughnut-shaped
phase mask. A dual-zone phase mask with two
non π phase shifts is then needed.
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is not exactly π (for a reflection phase mask
for example) and the impulse response size is
magnified by the factor λ0/λ. The corresponding
vectorial addition is no longer null (right), and
describes the dotted line curve over the band-
width. Bottom: to obtain an achromatic nulling
at the center of the pupil, a third vector is neces-
sary in the complex plane to obtain again a zero
complex amplitude (right). This third vector can
be produced using a second doughnut-shaped
phase mask. A dual-zone phase mask with two
non π phase shifts is then needed.
The amplitude at the center of the pupil in plane C is equal
to the integral of the complex amplitude in plane B (Fourier
integral theorem). This integral over the whole plane B can be
split into two integrals: inside and outside the mask area.
The complex amplitude Ψ at the center of the corona-
graphic pupil (plane C) is then the complex addition of the two
vectors u1 = v1 eıϕ1 , representing the integrated field within the
phase shifted zone, and u2 = v2 eıϕ2 representing the integrated
field outside this zone. For perfect nulling at the center of the
pupil, u1 = u2 eıπ, and the two vectors are real, as illustrated in
Fig. 3 (top).
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for example) and the impulse response size is
magnified by the factor λ0/λ. The corresponding
vectorial addition is no longer null (right), and
describes the dotted line curve over the band-
width. Bottom: to obtain an achromatic nulling
at the center of the pupil, a third vector is neces-
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complex amplitude (right). This third vector can
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magnified by the factor λ0/λ. The corresponding
vectorial addition is no longer null (right), and
describes the dotted line curve over the band-
width. Bottom: to obtain an achromatic nulling
at the center of the pupil, a third vector is neces-
sary in the complex plane to obtain again a zero
complex amplitude (right). This third vector can
be produced using a second doughnut-shaped
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non π phase shifts is then needed.
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The complex amplitude Ψ at the center of the corona-
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vectors u1 = v1 eıϕ1 , representing the integrated field within the
phase shifted zone, and u2 = v2 ıϕ2 representing the integrated
field outside this zone. For perfect nulling at the center of the
pupil, u1 = u2 eıπ, and the two vectors a e real, as illustrated in
Fig. 3 (top).
The chromatic dependence of this scheme can easily be
demonstrated by this representation. When the wavelength de-
creases slightly, the Airy disk shrinks so that more energy is
Figure I.3.10 – Figure issue de Soummer et al. (2003) montrant le fonctionnement d’un DZPM
à travers trois représentations 1D du champ électrique a rès son passage par le masque de phase
en plan focal. A gauche, le Roddier-Roddier, éclairée à sa longueur d’ond op misé , produit exac-
tement un décalage de pi. Il reste donc juste à optimiser la taille du masque pour obtenir une
compensation totale des parties en gris clair et gris foncé. Au centre, on éclaire le Roddier-Roddier
avec une longueur d’onde différente : quelle que soit la taille du masque, il n’est pas possible pour
ces deux parties de se compenser mutuellement. A droite, c’est le cas du DZPM : on introduit une
couronne qui introduit un déphasage différent. On a introduit un degré de liberté supplémentaire,
à optimiser pour minimiser l’éclairement pour une bande plus ou moins large.
obtenir la meilleure extinction. L’équation du masque M devient alors :
Mpr,λq “ exp
ˆ
2ipipnλ ´ 1qe
λ
˙
avec e “
$’&’%
e1 si r ă r1
e2 si r1 ă r ă r2
0 sinon.
(I.3.26)
La pupille d’entrée est apodisée ce qui introduit une dépendance de sa transmission en ρ.
Cette apodisation peut être “grise” (Soummer et al., 2003) ou au contraire chromatique (N’diaye
et al., 2012). Cepe ant, la dépendance en lambda de la taille du masque est toujours présente. La
principale amélioration introduite par le FQPM est qu’il ne subit pas cette dernière dépendance
chromatique, car il opère une modulation de phase de manière azimutal et non radiale, tout en
gardant une ext ction équivalente au coronographe parfait. Suivant cette idée et voulan opérer
des transitions de phase moins importantes, Murakami et al. (2008) a proposé le masque de phase
8 octants (8OPM), qui opère ce même déphasage azimutal de 2pi sur 8 octants variant deux à
deux de pi{2. Finalement, le masque vortex (optical vortex coronagraph ou OVC, Mawet et al.,
2005b) opère cette même variation de 2pi (ou 4pi, ou 6pi, selon l’ordre) de manière continue. Les
masques de phase azimutaux précédents deviennent alors des versions discrètes du vortex. Il est
aussi possible de le rendre encore plus achromatique en utilisant là aussi des rés aux sub-lambda.
Alors que la plupart de ces coronographes ont été testés sur le ciel (par exemple, Bocca-
letti et al., 2004; Mawet et al., 2010), les développements actuels des coronographes de phase
s’orientent maintenant vers l’amélioration des performances pour des pupilles partiellement obs-
truées (obstruction centrale ou araignées).
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I.3.6.6.2 Autres coronographes stellaires
Tous les coronographes que j’ai manipulés étaient des coronographes de phase. Je me bornerais
à indiquer seulement les autres grandes familles de coronographes, en me focalisant encore une
fois sur les coronographes à petits IWA. Des combinaisons des techniques déjà citées existent :
masques coronographiques dit hybrides faisant varier la phase et l’amplitude à la fois (comme le
Hybrid band limited ou HBL, Trauger et al., 2011), avec ou sans apodisation de la pupille et/ou
du Lyot (Apodized Pupil Complex Mask Lyot Coronagraph ou APCMLC, Guyon et al., 2014).
Il faut aussi citer la famille de l’apodisation sans perte, depuis son fondateur le phase induced
amplitude apodization coronograph (PIAAC, Guyon et al., 2005) jusqu’au PIAACMC (Phase-
Induced Amplitude Apodization complex mask coronagraph, Guyon et al., 2014), remarquable
par les faibles séparations (petit IWA) qu’elle permet d’atteindre.
Enfin, la famille des coronographes interférométriques s’est développée depuis le coronographe
interférentiel achromatique (CIA, Baudoz, 1999) qui fonctionne finalement sur le même principe
que l’interférométrie en bande noire, mais mono-pupille. Dans cette branche, on peut citer le
visible nuller coronagraph (VNC) et le Palomar fiber nuller (PFN).
Enfin, on peut citer les occulteurs externes où le masque coronographique est situé sur une
autre plateforme spatiale que le télescope. L’occulteur est d’une taille de l’ordre de 40 m et situé à
des distance de l’ordre de 501000 km (Kasdin, 2010). Malgré ces distances énormes, on ne peut pas
considérer que l’on est dans le cas de l’optique de Fourier (l’approximation de Fraunhofer n’est
pas respectée) et l’occulteur n’est donc pas en plan focal. Ces techniques, si elles permettront
sans doute d’obtenir des contrastes importants, ont encore de nombreux défis technologiques a
surmonter.
I.3.7 Optique adaptative
Comme le montre l’équation I.3.21 les performances d’un coronographe idéal sont limitées par
les aberrations Φ dans la pupille pour augmenter les performances en contraste des coronographes
stellaires. J’ai aussi montré dans le paragraphe I.3.3 que les aberrations limitent la résolution
du télescope. Dans de bonnes conditions d’observation, l’ordre de grandeur des aberrations dy-
namiques introduites par l’atmosphère est de 3 µm (RMS) et elles possèdent une fréquence de
variation supérieure au kilohertz (Roddier, 1999). Pour obtenir de bonnes performances en haut
contraste et en haute résolution, il est donc nécessaire de corriger ces aberrations.
Je présente dans cette partie l’optique adaptative, développée pour corriger les aberrations
dynamiques de phase introduites, pour des télescopes au sol, par l’atmosphère. Je commence par
décrire succinctement le principe de l’optique adaptative.
I.3.7.1 Principe de l’optique adaptative
Le principe de l’optique adaptative est illustré par la figure I.3.11 (gauche). La lumière
stellaire, après avoir été collectée par télescope, est réfléchie sur un miroir déformable (para-
graphe I.3.7.3) situé dans un plan pupille. Elle rencontre ensuite une lame séparatrice qui envoie
une partie de la lumière vers un analyseur de front d’onde (paragraphe I.3.7.2) et l’autre vers
l’instrument scientifique. L’analyseur de front d’onde détermine les aberrations de phase du front
d’onde et cette information est utilisée pour déterminer la correction à appliquer au miroir défor-
mable (paragraphe I.3.7.4). Si la correction est assez rapide, le miroir peut compenser l’influence
de l’atmosphère et atteindre ainsi la résolution théorique du télescope. Cependant, si l’idée de
l’optique adaptative est introduite dès Babcock (1953), sa mise en place s’est avérée complexe
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Figure I.3.11 – Gauche : principe de l’optique adaptative (source : site de l’observatoire de Paris).
Droite : La binaire γ2 Andromeda en bande K avec et sans correction par optique adaptative . Cette
image est issue de la première correction limitée par la seule diffraction du télescope (le 1.52 m de
l’observatoire de Haute-Provence) par Rousset et al. (1990).
et il faut attendre Rousset et al. (1990) pour obtenir la première observation astronomique at-
teignant la résolution théorique d’un télescope (le 1.52 m de l’observatoire de Haute-Provence).
La figure I.3.11 (droite) montre l’image obtenue de la binaire γ2 Andromeda en bande K avec et
sans correction par optique adaptative.
I.3.7.2 Les analyseurs de surface d’onde
Les analyseurs de front d’onde utilisés dans l’optique adaptative sont principalement de trois
formes différentes décrites dans Rousset (1999) :
– le Shack-Hartmann (Shack and Platt, 1971) qui, grâce à une matrice de micro-lentilles,
détermine de manière discrète la pente locale du front d’onde. C’est le plus utilisé à ce
jour.
– l’analyseur à courbure (Roddier, 1988) utilise des variations d’intensités dans des images
défocalisées pour mesurer localement le rayon de courbure du front d’onde. Cette méthode
(transformation d’une erreur de phase en erreur d’amplitude en ajoutant un défocus) a été
développée dans de nombreux concepts.
– les analyseurs pyramidaux (Ragazzoni, 1996; Ragazzoni and Farinato, 1999), qui focalise
le faisceau sur le sommet d’une pyramide et utilise les différences d’intensité dans chacune
des faces pour en déduire les déformations.
L’utilisation d’une technique plutôt qu’une autre dépend de l’objectif spécifique que l’on
cherche à obtenir. Pour une analyse des différentes techniques d’analyse de surface d’onde dans
le cadre du haut contraste, voir Guyon (2005).
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I.3.7.3 Miroirs déformables
Une partie de mon travail de thèse a été l’analyse du miroir déformable utilisé sur le banc
THD. Pour mettre en perspective ces résultats, j’ai souhaité effectuer ici une revue des techno-
logies disponibles. La plupart de ces techniques font appel à des actionneurs qui déforment une
surface réfléchissante. Je définis tout d’abord plusieurs paramètres décrivant ces actionneurs et
la surface du miroir déformable.
– Le nombre d’actionneurs : ce nombre est important car il détermine le nombre de degrés
de liberté du miroir, lui permettant d’accéder à de plus grandes fréquences spatiales. Pour
les miroirs carrés, je définis NDM comme le nombre d’actionneur dans l’une des directions
principales du miroir. Le nombre total d’actionneur est donc lui de NDM ˆNDM
– La course : cette valeur correspond au déplacement vertical maximum de l’actionneur.
Pour certains miroirs, cette course est limitée pour éviter des gradients trop important
d’un actionneur à l’autre qui pourraient endommager la surface réfléchissante. J’introduis
aussi le pas minimal qui définit le plus petit mouvement accessible à chaque actionneur.
– La fonction d’influence : cette fonction décrit la déformée de la surface du miroir au
mouvement d’un unique actionneur. Elle varie d’un miroir à un autre et peut être décrite
par une Gaussienne modifiée (Huang et al., 2008) dans le cas d’actionneur ponctuels. Elle
doit être connue précisément pour faire le lien entre la valeur de tension appliquée à chacun
des actionneurs et la forme réelle du miroir. Je la note FI.
– Le pas inter-actionneur : Cette valeur désigne la distance entre les centres de deux
actionneurs consécutifs. Je le note d0.
– Couplage inter-actionneur ce paramètre est défini par le rapport en pourcentage, dans
la fonction d’influence, entre la hauteur au centre de l’actionneur et celle à une distance de 1
pas inter-actionneur, soit au centre des actionneurs voisins. Ce paramètre décrit l’influence
d’un actionneur sur ses voisins. Je le note ω.
– La qualité de surface : décrit les aberrations introduites par la surface lorsque le miroir
est mis à plat.
On peut ajouter le temps de réponse d’un actionneur à la commende qui lui est envoyée,
mais ce paramètre n’est pas très important pour un usage pour le haut contraste. Je décris
maintenant quelques-unes des techniques utilisées pour construire des miroirs déformables. Une
revue plus complète est disponible dans Madec (2012).
I.3.7.3.1 Les miroirs bimorphes
Ces miroirs sont constitués de deux plaques piezo-électriques entre lesquelles on fait passer
des électrodes. L’application d’un courant dilate l’une des deux et comprime l’autre, résultant
en une courbure locale. Les actionneurs ne sont donc pas ponctuels dans le cas de ce miroir, et
parler de pas inter-actionneur n’a pas exactement le même sens que pour les autre miroirs. De
même, la course totale accessible dépend de la taille du miroir. Cependant, les courses obtenues
sont de l’ordre de la dizaine de micromètres. L’un des avantages de cette technologie est son
coût accessible. Cependant, le nombre d’actionneurs dépasse rarement une centaine, ce qui les
prédispose plutôt à la correction d’aberrations de bas-ordre.
I.3.7.3.2 Les miroirs à empilement
La surface optique est ici posée sur des actionneurs composés d’empilements de plaques ou
de disques en matériaux féro-magnétiques que l’on peut dilater ou comprimer par effet piézo-
électrique ou électrostrictif. Ces miroirs sont les plus utilisés à ce jour pour l’optique adapta-
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tive. Ils peuvent développer des courses comprise entre 5 et 10 µm en fonction du matériau
féro-magnétique utilisé pour les actionneurs. Cette technologie est assez volumineuse et les pas
inter-actionneur sont compris entre 1 et 8 mm. Il est maintenant possible d’atteindre le millier
d’actionneurs et certaines compagnies proposent même des miroirs de 64x64 actionneurs 8 (soit
4096). Du fait de la grande distance inter-actionneur, la taille de ces miroirs peut dépasser 30
cm. Enfin, certaines compagnies proposent une finition de la qualité de surface à 2 nm (RMS).
I.3.7.3.3 Les miroirs à bobines
Les actionneurs de ces miroirs sont chacun munis d’une bobine qui émet un champ magné-
tique variant en fonction du courant les traversant. Des aimants, fixés à l’arrière de la surface
réfléchissante, permettent de la déformer. L’avantage de ces miroirs est la grande course qu’ils
permettent. Ils sont utilisés dans plusieurs situations :
Miroirs à bobines pour M2 de grands télescopes. Ils sont dans ce cas de grande taille
(pas inter-actionneur de 30 mm pour une taille totale du miroir de l’ordre du mètre). Le
M2 du VLT est de ce type. Les miroirs actuels sont encore limités à 1200 actionneurs (M2
du VLT par exemple), mais la barre des 4000 actionneurs devrait être atteinte pour la
nouvelle génération d’ELT.
Miroirs à bobines à membrane, développés en plus petite taille. Pour le moment, le
nombre maximal d’actionneur atteint est inférieur à quelques centaines.
I.3.7.3.4 Les miroirs MEMS à membrane continue
Les miroirs MEMS (Micro Electro-Mechanical System) sont constitués d’une surface réflé-
chissante attachée en certains point (les actionneurs) à un support intermédiaire. Ce support sert
d’électrode supérieure et est actionné grâce à un champ électrostatique. Ils se distinguent des
autres technologies par leur grande compacité (pas inter-actionneur de l’ordre de quelques cen-
taines de µm). La course obtenue est inférieure à celles proposées par les technologies concurrentes
(de l’ordre du µm), mais ces miroirs sont extrêmement compact (1 cm2 pour 1000 actionneurs).
Le nombre d’actionneurs est comparable à celui obtenu par les miroirs à empilement (depuis
peu plus de 4000 actionneurs), pour un coût moindre. Ils sont aussi appréciés par les hautes
fréquences temporelles qu’ils permettent d’atteindre. Cependant, les nombreux points de contact
entre la surface réfléchissante et la membrane intermédiaire font que la qualité de surface finale
est dégradée (de l’ordre de 30 nm, RMS).
I.3.7.3.5 Les miroirs segmentés
Catégorie un peu à part, les miroirs segmentés sont composés de plusieurs segments de mi-
roirs indépendants et possèdent donc une surface discontinue. Ils peuvent être développés selon
plusieurs technologies (MEMS, empilement, bobine). Cette technique est déjà utilisée pour les
miroirs primaires de certains grands télescopes actuels (Keck) et la future augmentation de taille
des miroirs primaires en fait sans aucun doute le futur des télescopes au sol (les Extremely Large
Telescopes, ELT) aussi bien que spatiaux (James Webb Space Telescope, JWST). Le couplage
inter-actionneur est nul. En outre, comme ils ne déforment pas une membrane, la taille des ac-
tionneurs et le pas inter-actionneur peuvent être aussi grands que souhaités : de 300 µm pour
8. Les miroirs à empilement, à bobine et MEMS sont souvent disposés en matrices carrées. J’utiliserai donc
souvent cette notation pour donner le nombre d’actionneurs d’un miroir.
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Type miroir Nombre d’act. d0 Course Qualité de surface Coût
Bimorphe < 300 5 mm 10 µm 20 nm (RMS) +
Empilement < 4000 1 mm 8 µm 2 nm (RMS) ++
Bobines (M2) < 1200 30 mm 15 µm 60 nm (RMS) +++
Bobines (membrane) < 280 2 mm 15 µm 7 nm (RMS) +
MEMS < 4000 0.3 mm 1 µm 30 nm (RMS) +
Table I.3.1 – Comparaison des techniques de miroirs déformables
les MEMS segmentés à 1.45 m pour le miroir primaire de l’European-ELT. Une spécificité de
ces miroirs est aussi qu’il est possible de mettre plusieurs actionneurs pour un seul segment,
augmentant ainsi le nombre de degrés de liberté. Ainsi chacun des segments du JWST possèdera
6 actionneurs pour commander son inclinaison et un 1 actionneur supplémentaire pour ajuster
sa courbure. Cependant, la discontinuité de la surface réfléchissante provoque des diffractions
créant ainsi de fortes aberrations d’amplitude au passage des optiques dont les effets dans le
cadre de la coronographie doivent encore être pris en compte.
I.3.7.3.6 Les miroirs tip-tilt
Enfin, je parlerai souvent dans cette thèse de miroir tip-tilt (ou simplement tip-tilt). Il s’agit
d’un miroir plan permettant de corriger seulement les deux premiers ordres d’aberrations, soit
la position de la fonction d’étalement du point dans le plan focal du masque coronographique.
Récapitulatif
Les caractéristiques de ces différentes technologies sont reproduites dans le tableau I.3.1 pour
différents paramètres : le nombre d’actionneurs maximum à ce jour, les ordres de grandeurs
pour les pas inter-actionneur, la course et la qualité de surface, ainsi qu’un coût relatif. J’ai
volontairement exclu de ce tableau les miroirs segmentés et tip-tilt qui ne sont pas utilisés pour
les mêmes usages. On voit que chaque technologie possède ses avantages (coût, encombrement,
qualité de surface, course) qui doivent donc être étudiés précisément en fonction de l’usage
recherché.
Enfin, il faut parler de la spatialisation de ces miroirs. Le projet MADRAS (Laslandes et al.,
2012) vise à développer un miroir proche du bimorphe dans les formes qu’il permet d’atteindre,
mais en plus robuste. Ce miroir est en phase TRL 4 9 (Laslandes et al., 2013). Un autre projet
(Cahoy et al., 2013), propose d’envoyer un miroir MEMS dans l’espace pour augmenter le TRL
de cette méthode.
I.3.7.4 Méthodes de correction
Après avoir décrit les méthodes de mesure de la phase (paragraphe I.3.7.2) d’une part et
les systèmes de correction par miroirs déformables (paragraphe I.3.7.3) d’autre part, je présente
maintenant une méthode utilisée en optique adaptative pour optimiser la correction à appliquer
9. Technology Readiness Level, échelle couramment utilisée pour décrire le degré de maturité d’une technologie,
en particulier en vue de sa spatialisation. Cette échelle va de 1 (principe de base) à 9 (la technologie a déjà été
spatialisée).
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en fonction de la mesure effectuée (Boyer et al., 1990). Cette méthode de correction, linéaire et
en boucle fermée, sera utilisée à plusieurs reprises dans ma thèse.
Soit un miroir déformable de NDM ˆNDM “ N2DM actionneurs et un système d’analyse du
front d’onde qui renvoie une mesure m, sous la forme d’un vecteur de dimension K. On veut
établir une matrice, dite matrice de contrôle, reliant linéairement les mesures de cet analyseur
aux tensions k à appliquer aux actionneurs du miroir pour les corriger.
On établit donc dans un premier temps une matrice d’interaction, qui relie les tensions
appliquées aux actionneurs du miroir à la mesure de l’analyseur. Pour cela, je choisis une base
tsiu de surfaces à appliquer permettant de décrire tous les mouvements accessibles au miroir
déformable. Plusieurs bases peuvent être employées pour cela, en fonction de l’usage spécifique.
On citera la base des vecteur de Zernike (encore une fois, voir Noll, 1976; Roddier, 1999), qui est
adaptée à la fois à la correction d’aberrations introduites par l’atmosphère et aux mouvements
spécifiques de la surface des miroirs bimorphes. On peut aussi citer celle employée dans Boyer
et al. (1990), base des fonctions d’influence du miroir, où chaque actionneur du miroir déformable
est poussé un par un, et la base de Fourier (Poyneer and Véran, 2005), qui applique sur le miroir
des sinus et des cosinus en deux dimensions à toutes les périodes accessibles au miroir. B est
la matrice qui relie chacun des N2DM vecteurs si de la base (qui sont les surfaces désirées) au
vecteur de tension ki qu’il faut appliquer aux N2DM actionneurs du miroir pour l’obtenir. Elle
relie donc une déformation quelconque s aux valeurs tensions k permettant de la réaliser.
k “ B.s , (I.3.27)
où . représente la multiplication matricielle. B est une matrice carrée de taille N2DM ˆN2DM . Si
la base choisie est justement celle des fonctions d’influence, où chaque actionneur est poussé un
par un, la matrice B est la matrice unité.
J’applique ensuite un par un les vecteurs si de cette base sur le miroir puis son opposé et
j’enregistre leur réponse avec l’analyseur sous la forme de deux vecteurs de dimension K. La
différence divisée par deux de ces mesures donne exactement la mesure mi de la déformation du
front d’onde lorsque le vecteur si est appliqué : la soustraction permet de supprimer l’influence
dans la mesure de la phase existante ne dépendant pas des mouvements du miroir. En concaténant
tous ces vecteurs, j’obtiens donc une matriceMmeas reliant toute surface s du miroir, combinaison
des vecteurs de la base, à sa mesure m dans l’estimateur :
m “Mmeas.s . (I.3.28)
La matrice Mmeas est donc une matrice de taille K ˆ N2DM . Enfin, je déduis la matrice D “
Mmeas.B
´1 telle que :
m “ D.k . (I.3.29)
Cette matrice, de dimension KˆN2DM , est appelée matrice d’interaction. Elle est constituée des
vecteurs de mesure mi, réponse de l’estimateur à l’application des tensions ki. Elle relie tout
vecteur de tension k appliqué au miroir à sa réponse par le système de mesure du front d’onde.
Je cherche alors le vecteur k à appliquer au miroir déformable de telle sorte que la distance :
d2m “ }D.k ´m}2 , (I.3.30)
soit minimale. J’ai noté }.} la norme 2 sur l’espace vectoriel de la mesure. Cette minimisation
est appelée problème des moindres carrés.
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Dans le cas général, D n’est pas carrée (donc pas inversible). J’utilise alors la pseudo-inverse
D: par la méthode de la décomposition en valeurs singulières (ou singular value decomposition,
SVD, Golub and Reinsch, 1970). Selon cette méthode, on montre que la matrice D peut s’écrire
sous la forme :
D “ UΣV T , (I.3.31)
où T désigne la transposition. Dans cette équation :
– Σ est une matrice carrée et diagonale de taille N2DM ˆN2DM . Les élément diagonaux (σ1,
σi, ..., σN2DM ) de cette matrice sont appelés valeurs singulières et sont les valeurs propres
de la matrice DTD.
– U est une matrice rectangulaire de taille K ˆN2DM .
– V est une matrice carrée de taille de taille N2DM ˆN2DM .
Les valeurs singulières décrivent l’influence relative des modes propres du miroir déformable dans
la mesure. On définit alors la pseudo-inverse par :
D: “ V Σ´1UT , (I.3.32)
où Σ´1 est une matrice diagonale avec pour valeurs diagonales les σ´1i telles que :
σ´1i “
#
1{σi si σi ą 0
0 sinon.
(I.3.33)
La méthode SVD stipule alors que la commande :
k “ D:.m (I.3.34)
est une solution du problème des moindres carrés (équation I.3.30). J’appelle matrice de contrôle
la matrice D:. Une fois cette matrice obtenue, on peut fermer la boucle de correction. Pour un
état donné de tensions des actionneurs du miroir kj à un instant donné j, on cherche le vecteur
de tensions à appliquer à l’instant j ` 1, kj`1. On effectue une mesure avec l’analyseur, mj , et
on déduit la tension à appliquer à l’itération suivante :
kj`1 “ kj ´ gD:.mj , (I.3.35)
où g est le gain de la boucle d’asservissement.
Dernier point important, il est possible de filtrer les valeurs propres les plus faibles de la
matrice durant la pseudo-inversion. En effet, à cause du bruit de mesure, on n’a jamais en
pratique σi “ 0. Cependant, pour un mode mal ou non vu dans la mesure, on a alors σi ăă 1
ce qui va avoir pour effet, lors de l’utilisation de la matrice pseudo-inverse, de propager ce bruit
de mesure dans la correction. On va alors choisir, à la place de l’équation I.3.33 :
σ´1i “
#
1{σi si σi ě σseuil
0 sinon.
(I.3.36)
où σseuil est un seuil que l’on ajustera selon les cas. Cela permet d’éliminer les modes du miroir
qui ont peu ou pas d’effets dans la mesure, comme les mouvements des actionneurs en dehors de
la pupille ou le piston.
J’ai décrit dans ce paragraphe une seule méthode, linéaire, de correction des aberrations in-
troduites par l’atmosphère, que j’ai employé durant ma thèse, dans le cadre du haut contraste.
D’autres méthodes plus complexes (non linéaires, avec plusieurs miroirs déformables) sont ac-
tuellement développées, mais ne seront pas décrites dans cette thèse.
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I.3.7.5 Aberrations différentielles et quasi-statiques
L’optique adaptative permet de corriger une grande partie des aberrations dynamiques in-
troduites par l’atmosphère. Cependant, si des aberrations de phase sont introduites en aval de
la séparatrice envoyant une partie de la lumière vers le système d’analyse (voir figure I.3.11,
gauche), elles ne peuvent pas être mesurées. Ces aberrations, créées par les défauts des optiques
sont appelées aberrations différentielles. En outre, les systèmes d’optique adaptative sont destinés
quasi-exclusivement à la mesure d’aberrations de phase et non d’amplitude. Pour les télescopes
au sol, toutes ces aberrations deviennent non négligeables seulement après un système d’optique
adaptative performant.
primary mirror of Antu, the first 8.2 m unit telescope of ESO’s
Very Large Telescope (VLT). This phase map7 was obtained
with the active optics system on and is characteristic of zonal
errors (aberrations that cannot be fitted by low-order Zernike-
type polynomials). It can be seen in Figure 5 that the azimuthally
averaged power spectral density (PSD) of such a map is well
represented by
PSD !ð Þ ¼ PSD0
1þ !=!cð Þx ; ð30Þ
where ! ¼ "2 þ # 2ð Þ1/2. Values for PSD0, !c , and x are listed in
Table 1. For comparison, the same treatment has been applied to
the Hubble Space Telescope (HST ) zonal error map from Krist
& Burrows (1995).
We conclude from this study that a realistic phase aberration
PSD for an 8 m mirror decreases as the third power of the spatial
frequency. The standarddeviation of theVLTphasemap is 20.9 nm
(18.5 nm for HST ). The square root of the power of the phase
aberrations in the 0.5–4 m%1 spatial frequency range [ 4 32ð Þk/D
for an 8mmirror] is 19.4 nm, i.e., about k/25 at 500 nm, clearly not
in the validity domain of our linear approximation.
4.2.2. One-dimensional Simulation
Figure 6 shows a simulation performed under the same con-
ditions as for Figure 1 but with a VLT-like PSD. The PSD is
scaled so that the standard deviation of the phase aberrations
is equal to k /1000. The average DH floor is now 5:3 ; 10%12,
6 orders of magnitude below the intensity peak in the original
image! In agreement with x 4.1, we find that the DH’s depth
depends critically on the magnitude of the speckle field at the
edge of the DH and hence on the decrease of the phase aber-
ration PSD with spatial frequency.
7 The phase map of Antu’s pr mary mirror can be f un courtesy of ESO at
http://www.eso.org/projects/vlt /unit-tel /m1unit.html.
TABLE 1
Parameter Values for the Azimuthally Averaged PSD Model
of HST and VLT Phase Maps
Telescope
PSD0
(nm2 m2)
!c
(m%1) x
HST ......................................... 2.2 4.3 2.9
VLT ......................................... 720 0.35 3.1
Fig. 4.—Average cut through the dark hole of the speckle nulling with the
energy-minimization algorithm (x 3.3) in two dimensions. The solid curve is an
average of the intensity in Fig. 3 over #. The dotted line represents the state prior
to correction with the DM. Note that the dark hole has a rim that is brighter than
the background.
Fig. 5.—Azimuthally averaged power spectral density (PSD) of phase aber-
rations for the 8.2 m primary mirror of a VLT unit telescope (Antu) and the
combination of the primary and secondary mirrors of HST. Both data sets appear
as solid lines and are fitted with model (30) drawn with dotted lines. The model
parameters are listed in Table 1. The dashed lines indicate the boundaries for
spatial frequencies leading to speckles in the 4 32ð Þk /D region of the image
plane for an 8 m mirror. The bottom left and top right insets are the VLT phase
map (courtesy of ESO) andHST phase map (Krist & Burrows 1995), respectively.
Fig. 6.—One-dimensional speckle nulling as computed by energy minimi-
zation (x 3.3) with a phase aberration PSD given by equation (30). The values
for x and !c are the same as for the VLT; PSD0 is such that the standard deviation
of the phase aberrations is the same as in Fig. 1 (k /1000). These realistic phase
aberrations lead to deeper dark holes than in the hypothetical white-noise case of
Fig. 1d.
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Figure I.3.12 – DSP azimutales des abe rations de phase (en nm par élémen de surface du
miroir) en fonctio de la réquence, pour d ux miroirs, le M1 du VLT (very large telescope) et du
HST (Hubble spce telescope). Les cartes de phases du M1 du VLT (en bas à gauche) et du HST
(en haut à droite) sont aussi représentées. Les droites verticales indiquent les fréquences qui vont
créer des speckles dans la région 4´ 32λ{D pour le miroir du VLT. Les lois de puissance, en f´3.1
pour le VLT et f´2.9 pour HST, sont indiquées par des lignes en pointillés. Cette figure est tirée
de Bordé and Traub (2006).
Ces mêmes problèmes se posent aussi dans le cas de télescopes spatiaux, qui ne subissent
pourtant pas les déformations de l’atmosphère. A titre d’exemple, le miroir M1 de la mission
Gaia, conçu par Astrium et réalisé par Boostec, produit des aberrations de phase de 19 nm
(RMS) pour une taille de 1.49 m x 0.54 m (Charvet, 2010). Sur l’ensemble du chemin optique,
l’ordre de grandeur de ces aberrations est donc de quelques dizaines de nm. La figure I.3.12 décrit
les DSP azimutales des aberrations de phase en fonction de la fréquence, pour deux miroirs, les
M1 du VLT (8.2 m) et du HST (2.4 m). Sur la même figure, les cartes de phases de ces deux
miroirs sont aussi représentées. Les droites verticales indiquent les fréquences qui vont créer des
speckles dans la région 4´ 32λ{D pour le miroir du VLT. Les lois de puissance, en f´3.1 pour le
VLT et f´2.9 pour HST sont indiquées par des lignes en pointillés. Pour les simulations de cette
thèse, j’ai souvent pris une DSP en f´2, ce qui, en augmentant la part des hautes fréquences non
correctibles par le miroir, est assez pessimiste.
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Dans un premier temps, on a utilisé des méthodes post-traitement permettant de soustraire a
posteriori les speckles que ces aberrations introduisent. Ces méthodes seront décrites dans le pa-
ragraphe suivant. Depuis récemment, des techniques d’étalonnage de ces aberrations permettent
une mesure de ces aberrations et leur correction avant l’observation, ce qui a comme résultat
de réduire l’intensité des speckles pendant l’observation. Ces techniques doivent permettre de
mesurer et de corriger ces aberrations en phase et en amplitude sur tout le chemin optique, jus-
qu’au plan focal du coronographe. Je les évoquerai rapidement dans le chapitre I.4. Cependant,
ces méthodes (post-traitement, étalonnage avant observation) sont à leur tour limitées par la
variation de ces aberrations.
En effet, la déformation des montures et des optiques à cause des variations de température
ou d’orientation du vecteur gravité, ou même les erreurs de pointage sur le coronographe vont
introduire de lentes variations (devant le temps d’intégration du détecteur) de ces aberrations.
On parlera alors d’aberrations quasi-statiques. Ces aberrations, qui, encore une fois, concernent
à la fois les télescopes spatiaux et ceux au sol, sont particulièrement problématiques dans le
cadre de l’exoplanétologie. En effet, les speckles dynamiques résidus de l’optique adaptative sont
moyennés sur la durée d’intégration du détecteur, tandis que les speckles statiques peuvent être
éliminés par les techniques de post-traitement (voir paragraphe suivant) ou d’étalonnage. Restent
donc à la fin une partie des speckles quasi-statiques, qui peuvent être confondus de par leur taille
avec l’image d’une planète.
Une solution est donc d’estimer et de corriger les speckles dans le plan focal, en temps réel
durant l’observation. Ces méthodes de correction active pour la très haute dynamique, seront
étudiées dans le dernier chapitre de cette partie.
I.3.8 Techniques de post-traitement pour la soustraction de spe-
ckles
Dans ce paragraphe, je traite des méthodes en post-traitement utilisées pour la soustraction
des speckles statiques et à variation très lentes. Ces techniques sont utilisées depuis presque
20 ans pour traiter les images coronographiques du HST (voir paragraphe I.3.9.1). Depuis le
développement récent de systèmes d’optique adaptative performants pour les grands télescopes
au sol, elles sont aussi utilisés pour ces instruments et ont connues un développement rapide
depuis 10 ans. Cette partie, sans être exhaustive, est particulièrement développée pour tenter
de définir un cadre général dans lequel se développent toutes les techniques de soustraction de
speckles.
I.3.8.1 HST et les premières soustractions de speckles
La soustraction d’une image stellaire de référence a été utilisée dès les premières mesures
de l’instrument coronographique NICMOS sur HST (Schneider, 1998; Lowrance et al., 1998;
Schneider et al., 2001). En revenant à l’équation I.3.19, il s’agit de trouver une image coronogra-
phiée de l’étoile IS,ref de référence la plus proche possible de l’image coronographiée IS et de la
soustraire à l’image I. Il est parfaitement possible de faire cette opération sans coronographe :
on parlera alors de soustraction de fonction d’étalement du point (PSF subtraction), en reve-
nant à l’équation I.3.5. Cependant, puisque j’ai exclusivement utilisé ces techniques dans un cas
coronographié, on parlera ici de soustraction de speckles ou de soustraction de l’image stellaire
coronographiée IS .
Dans un premier temps, l’image stellaire de référence IS,ref est directement l’image d’une
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étoile similaire prise dans les mêmes conditions d’observations, normalisée pour correspondre
parfaitement à IS . Je suppose aussi que cette étoile similaire ne possède pas d’objet astrophysique
compagnon au même endroit. Si l’objet d’intérêt est une exoplanète, cette hypothèse n’est pas
contraignante. En effet, quand bien même l’étoile utilisée pour la référence possèderait elle aussi
une planète, la probabilité que les images de ces planètes se superposent est faible. Cependant,
ce n’est pas le cas pour un disque surtout s’il est observé sous une faible inclinaison. Il faut
s’assurer que l’étoile utilisée pour construire une image stellaire de référence n’est pas entourée
d’un disque. Pour cette raison, on utilise des étoiles ne présentant pas d’excès de luminosité
infrarouge. La soustraction des images donne :
Ip~xq ´ IS,ref p~xq “ ISp~xq ´ IS,ref p~xq ` ICp~xq » ICp~xq . (I.3.37)
Cette technique a par exemple été employée pour tenter de détecter le disque autour de 55 cancri
(Schneider et al., 2001) avec une image stellaire de référence estimée autour de l’étoile voisine
HD 75216. Cependant, elle présente plusieurs défauts. Je me place dans un premier temps dans
le cas d’une image stellaire constante (les speckles quasi-statiques sont considérés statiques). On
a alors IS,ref “ IS , ce qui permet d’éliminer le flux stellaire. Cependant, même dans ce cas
et comme dans toute technique post-traitement, il n’est pas possible de récupérer l’information
inférieure au bruit de photon, qui de plus est augmenté d’un certain facteur lors de la différence
(puisque les bruits de photons sont indépendants et s’ajoutent). Enfin, cette méthode est limitée
par le temps de variation des speckle quasi-statiques. Marois et al. (2006), dont je reparlerai
ci-dessous, analyse le niveau d’atténuation du bruit de speckles en fonction du temps entre les
images et le temps de décorrélation, qui est évidemment dépendant du temps de variation des
speckles dans l’image. D’autres techniques ont donc été développées pour limiter les variations
entre la IS et IS,ref .
I.3.8.2 Roll deconvolution
Conscient de la variation des speckles , Schneider et al. (2001) précise que, bien qu’elle soit
mesurée sur une étoile différente, son image stellaire de référence doit idéalement être réalisée
durant la même orbite pour limiter ces variations. La techniques de roll-deconvolution, utilisée
par Heap et al. (2000) sur β-pictoris avec HST/STIS puis par Schneider and Silverstone (2003)
avec HST/NICMOS, explore la même idée en proposant d’utiliser cette fois des images de la
même étoile prise durant la même orbite, à des inclinaisons différentes du HST.
Lors d’une rotation de l’instrument d’un angle θroll par rapport au ciel, les speckles issus des
aberrations quasi statiques de l’instrument ainsi que tout ce qui se trouve dans le plan pupille de
l’instrument vont rester fixes. Mais tout objet situé dans le champ autour de l’étoile (un objet
astrophysique, lié ou non à l’étoile) va tourner dans le repère du détecteur. En notant Iroll l’image
prise après rotation, on fait alors la différence :
Ip~xq ´ Irollp~xq “ ISp~xq ´ IS,ref p~xq ` ICp~xq ´ IC,θrollp~xq » ICp~xq ´ IC,θrollp~xq , (I.3.38)
où IC,θroll est une image de l’objet astrophysique d’intérêt ayant subi une rotation d’angle θroll
et de centre l’étoile. On peut alors éliminer les speckles quasi-statiques dont la durée de vie est
supérieure au temps entre les deux images, sans soustraire l’objet. On remarque que cela n’est
pas valable pour les objets astrophysiques qui restent invariants par rotation autour de l’étoile,
comme les disques à faible inclinaison, où il reste préférable d’utiliser des images stellaires de
référence issues d’étoiles elles-mêmes sans disque. De même, la rotation doit être assez importante
pour éviter l’auto-soustraction de l’image de la planète.
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I.3.8.3 Angular Differential Imaging
Liu (2004) utilise alors la roll-deconvolution sur le Keck Telescope en activant la dé-rotation
de la pupille au foyer Nasmyth. Les vitesses de rotations, plus rapides que dans le cas de HST,
permettent de passez de quelques images (2 ou 3) à un grand nombre (quelques dizaines voir
centaines), où l’angle de l’image de l’objet varie continument. Cette méthode d’observation est
théorisée et nommée Angular Differential Imaging (ADI) par Marois et al. (2006). Je commence-
rai par décrire rapidement certaines contraintes d’observation qu’implique la collecte des données
en utilisant cette méthode (paragraphe I.3.8.3.1). Je présenterai ensuite un cadre général des trai-
tements des données ADI (paragraphe I.3.8.3.2) avant de montrer la spécificité de la technique
ADI 10.
I.3.8.3.1 L’ADI comme méthode d’observation
L’angle parallactique θ est défini comme l’angle entre les deux droites passant par l’étoile et
pointant pour l’une vers le Nord et pour l’autre vers le zénith à un instant donné. Sa vitesse de
variation est égale à la vitesse angulaire de rotation de l’image de l’objet astrophysique d’intérêt
autour du centre de l’image si l’on fixe la pupille par rapport à l’instrument. Cette vitesse dépend,
pour un télescope donné, de l’azimut de l’étoile et surtout de sa distance au zénith. Si le champ
n’a pas assez tourné entre deux poses, les soustractions de ces images auront tendance à effacer
les objets (voir paragraphes suivants). On veut donc maximiser la rotation du champ dans deux
images consécutives. Avant l’observation, il est donc nécessaire de prévoir ces paramètres pour
obtenir les images avec le meilleur "potentiel angulaire" possible. Ainsi, pour avoir une vitesse
de rotation maximum on favorisera, à une date d’observation donnée, les étoiles passant près
du zénith. Pour une vitesse de rotation donnée, le choix du temps de pose est aussi important :
s’il est trop long, l’image de l’objet peut être déformé dans l’image. Dans la figure I.3.13, je
montre une étoile de fond, présente dans le champ de l’étoile HD 929450 pour 3 images à t =
0 s (θ “ 80.420, image de gauche), t = 410.4 s (θ “ 73.450, image centrale) et t = 554.0 s
(θ “ 60.500, image de droite), obtenues par l’instrument NICI (voir partie IV). Le temps de pose
étant relativement long (20.54 s) et HD 929450 passant proche du zénith, les variations ∆θ de
l’angle parallactique durant la pose peuvent être grandes et déformer l’image de l’étoile de fond
de manière importante (figure I.3.13, droite). Si les objets astrophysiques d’intérêt se déplacent
trop durant la pose, il devient difficile de les trouver dans l’image finale et il conviendra d’éviter
ces situations. Ces problèmes interviennent d’abord à large séparation et il conviendra d’adapter
ces paramètres au programme d’observation : courtes poses pour observer des objets loin de leur
étoile, mais qui sont moins gênés par le bruit de speckles, longues poses pour des objets plus
proches de leur étoile et dont l’image se déplace moins durant la pose.
I.3.8.3.2 Traitement général des images de ce type
La figure I.3.14 décrit le traitement appliqué aux images d’observation ADI. Soit N images
prises d’un même couple "étoile - objet" où l’image de l’objet astrophysique occupe à chaque
fois une position différente, mais où l’image stellaire de l’étoile reste fixe (colonne d’image de
gauche).
En se rapportant au problème précédent, on considère l’une des images Ii, contenant l’objet
10. On utilisera le terme ADI pour désigner à la fois le mode d’observation et la technique de traitement d’image
développée par Marois et al. (2006) à partir des données collectées de cette façon.
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t = 0.0s 
θ0 = 80.42° 
Δθ = -0.11° 
t = 410.4s 
θ0 = 73.45° 
Δθ = -0.96° 
t = 554.0s 
θ0 = 60.50° 
Δθ = -3.57° 
Figure I.3.13 – Une étoile de fond observée dans les données NICI autour de l’étoile HD 929450
(dont on aperçoit le halo en bas à droite) pour trois temps différents, le 15 janvier 2011. Ces images
étant prises avec un filtre étroit (voir Partie IV pour une description détaillée des filtres de NICI)
l’observateur à choisi un long temps de pose de 20.54 s. J’ai précisé pour chaque image le temps t
à partir de la première image enregistrée, l’angle parallactique θ0 au début de la pose ainsi que la
variation ∆θ de cet angle durant la pose.
d’intérêt dont l’image est tournée d’un angle θi :
@i P r0,N s , Iip~xq “ IS,ip~xq ` IC,θip~xq , (I.3.39)
dont on retranche une image stellaire de référence mesurée à partir du cube d’images :
@i P r0,N s , IS,ref,ip~xq “
ÿ
0ďjďN´1
λijp~xqIjp~xq , (I.3.40)
où les λijp~xq sont des coefficients réels. En repartant de l’équation I.3.37, on peut alors écrire :
@i P r0,N s , Iip~xq ´ IS,ref,ip~xq “ IS,ip~xq ` IC,θip~xq ´
ÿ
0ďjďN´1
λijp~xqIjp~xq » IC,θip~xq .
(I.3.41)
Le problème n’est pas simple : il s’agit de trouver les coefficients tλi,ju pour obtenir la mini-
misation de Ii ´ IS,ref,i, tout en conservant l’objet astrophysique d’intérêt dont l’existence est
seulement supposée, la position inconnue 11, et qui est entouré de bruits aléatoires. Dans le cas
général les λijp~xq sont indépendants pour chaque pixels et toute image peut être obtenue par
combinaison. Mais la taille des speckles est connue, la variation spatiale de leur intensité ainsi
que la forme de l’objet dans le cas d’une planète. Il s’agit donc de contraindre les λijp~xq pour
obtenir la meilleure image stellaire de référence. Différentes familles de λijp~xq seront explorées
dans les paragraphes suivants.
Une fois cette méthode choisie, on dispose donc d’une image stellaire de référence que l’on
soustrait à l’image Ii. On réitère le processus pour toutes les images tour à tour. Selon la méthode,
on pourra retirer l’image Ii du calcul de IS,ref,i (λii “ 0) ou pas. Dans le cas λii “ 0, une image
stellaire de référence spécifique est mesurée pour chaque Ii. Dans le cas contraire, il est possible
d’utiliser la même image stellaire de référence pour la soustraire à tous les Ii (@i λij “ λj).
11. La forme aussi dans le cas de disques circumstellaires.
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Figure I.3.14 – Dans les images de type ADI, à gauche, l’image de l’objet astrophysique d’intérêt
effectue une rotation au cours du temps autour de son étoile tandis que l’image stellaire reste fixe,
au centre. Dans le cas général, on cherche une image stellaire de référence à partir de ces images.
Dans la technique de traitement présentée par Marois et al. (2006), il s’agit de la médiane de
ces images. Cette médiane est alors soustraite à chacune des images (seconde colonne d’images).
Après avoir effectué une dérotation, l’objet astrophysique d’intérêt se retrouve au même endroit
(troisième colonne d’images). Éventuellement, on choisit alors de faire la somme ou la médiane
pour augmenter le signal à bruit du compagnon. Les images ci-dessus ont été produites en utilisant
un ADI sur les données NICI de HD 181296 avec une étoile de fond comme objet astrophysique
cible.
On obtient finalement N images dans lesquelles l’image de l’objet astrophysique est toujours
à une position différente mais où l’on a minimisé l’image de l’étoile (seconde colonne dans la
figure I.3.14, pour le cas ADI). Pour augmenter le rapport signal à bruit, on peut alors orienter
le Nord de toutes les images dans la même direction pour superposer les images des objets
astrophysiques (troisième colonne dans la figure I.3.14) et les sommer (ou en prendre la médiane)
pour obtenir l’image finale (à droite dans la figure I.3.14).
I.3.8.3.3 L’ADI comme traitement d’image
Dans la technique telle qu’elle a été initialement proposée par Marois et al. (2006), l’image
stellaire de référence est la médiane des Ii, ce qui correspond à peu près à garder dans l’image
stellaire de référence tous les speckles qui apparaissent dans au moins la moitié des images. En
particulier, les objets astrophysiques cibles, dont l’image est dans une position différente à chaque
Ii, disparaissent théoriquement dans l’image médiane. Cette méthode est aussi efficace dans les
zones où le bruit du détecteur est supérieur au bruit de speckles. Cette technique est présentée
dans la figure I.3.14. 12.
12. On notera que dans cette technique, la même image de référence est utilisée pour tous les Ii (@i λij “ λj).
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Marois et al. (2006) apporte cependant rapidement une contrainte supplémentaire sur les
coefficients. En effet, si la vitesse angulaire est trop faible, l’angle de rotation entre deux images
peut être insuffisant. Et si un point source se retrouve dans plusieurs images Ii au même endroit
ou presque (à moins d’un λ{D en fait), il a d’autant plus de chance d’être présent dans l’image
stellaire de référence, ce qui conduirait à son “auto-soustraction”. Soit r la distance radiale à
l’étoile à laquelle on cherche l’objet. Entre deux images Ij et Ip, l’image d’un point source à une
distance radiale r s’est déplacé de δi,p, où :
δi,p “ r pθp ´ θiq, , (I.3.42)
qui diminue avec r. Cette limitation devient donc d’autant plus cruciale à mesure que l’on cherche
des objets proches de leur étoile.
Marois et al. (2006) propose donc une amélioration de cette méthode souvent nommée rADI
(pour radial ADI). Il introduit un critère de séparation minimale δmin qui définit donc, pour
une distance donnée r à l’étoile, l’angle minimal entre deux images sélectionnées. Pour les zones
situées à grande distance r, toutes les images seront utilisées. Lorsque la distance à l’étoile r
diminue, la satisfaction de cette contrainte oblige à supprimer des images. Pour une distance r
et une image i données, si θp´ θi ď δmin{r on pose λp = 0. On réduit ainsi le nombre des images
Ii utilisées pour construire l’image stellaire de référence. D’un autre côté, pour une distance
r donnée, on se prive d’un certain nombre d’images et on augmente donc le bruit de speckles
résiduel dans la zone considérée. La distance r minimale accessible est atteinte lorsqu’il ne reste
que deux images éloignées de la différence d’angle parallactique maximal. Cette amélioration est
utile pour sonder des zones où le bruit de speckles est supérieur au bruit de détecteur (Marois
et al., 2006). D’autres améliorations ont rapidement été introduites pour traiter les images de
type ADI, que je présente dans le paragraphe suivant.
I.3.8.4 Amélioration des techniques différentielles angulaires
Comme l’ADI, les techniques décrites dans ce paragraphe pourraient s’appliquer à n’importe
quelle série d’images (prises sur d’autres étoiles par exemple) pour créer une référence. On pré-
sentera cependant là encore la technique pour une application à des données ADI (une collection
d’image tIiu où l’objet est à des positions tθiu). La première amélioration décrite, le LOCI (Lo-
cally Optimized Combination of Images, Lafrenière et al., 2007) est assez général : il s’agit de
choisir les tλijp~xqu uniforme localement dans le plan focal. On choisi des zones Sk appelées zones
de soustraction où l’on a :
@i,k @~x P Sk IS,ref,ip~xq “
ÿ
0ďjďN´1
λkijIjp~xq . (I.3.43)
Les coefficients tλkiju sont alors choisis pour minimiser sur la zone considérée la différence au
carré entre Ii et la IS,ref,i 13.
On voit donc rapidement la limitation : d’une part, on veut être le plus local possible, donc
effectuer ces optimisations sur de petites zones, mais d’autre part, si cette zone ne contient que
l’objet astrophysique, la méthode aboutie précisément aux coefficients pour l’effacer. Lafrenière
et al. (2007) résout en partie cette difficulté en définissant deux familles de zones : les zones de
soustraction, assez petites pour que l’algorithme soit local et où est effectuée la différence et les
13. On notera que dans cette technique, on ne prend pas l’image cible dans la somme (λkii “ 0), sinon la meilleur
soustraction possible serait pour toutes les zones λkii “ 1 et λkij “ 0 pour j ‰ i. On définit donc ici une image
stellaire de référence unique pour chaque image construite à partir des autres uniquement.
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zones d’optimisation, contenant les premières mais plus grandes, sur lesquelles sont calculés les
tλkiju.
data set consists in a sequence of 90 30 s images in the CH4-short
(1.58 !m, 6.5%) filter obtainedwith ALTAIR/NIRI at the Gemini
North telescope (program GN-2005A-Q-16). The f /32 focal
ratio of the camera and 8 m primary mirror diameter lead to
0.02200 pixel!1. The images are saturated inside a radius of"0.700
from the PSF center. Short unsaturated exposures were acquired
before and after the saturated sequence to calibrate photometry
and detection limits. The corrected PSF FWHM was measured
to be 3.4 pixels, or 0.07400, and the Strehl ratio was "16%. The
Cassegrain rotator was fixed during all observations. Basic image
reduction and registering was done as in Marois et al. (2006).
The same procedure was used for optimizing each of N", NA,
g, and dr. First, the unsaturated PSF image was used to introduce
artificial point sources into the images at angular separations in
the range 50Y300 pixels (27k /DY160k /D) in steps of 5 pixels
(2:75k/D). Each artificial source was smeared according to its
displacement during an integration, and its intensity was set so
that its signal-to-noise ratio (S/N) would be "10 in the final re-
sidual combination. Next, a symmetric radial profile was sub-
tracted from each image to remove the seeing halo. Then the
subtraction algorithm was run on the sequence of images with a
range of values for the parameter under consideration. Finally,
the noise and the flux of each artificial point source in an aperture
diameter of one FWHM were measured in the residual image.
This process was repeated 50 times by placing the artificial sources
at different angular positions each time. The trial values for the
optimization of each parameter are listed in Table 1. For dr either
a fixed value is used throughout the image or we use one that
varies from 1.5 to 15 in units of the PSF FWHM. The optimal
value of a parameter was determined recursively, with the values
of the other parameters set first to the medians of the values listed
in Table 1 and then to their most recently determined optimal
value except for dr set at a fixed value of 1.5. The results are
shown in Figures 2Y5.
As can be seen in Figure 2, the minimum spacing has little
impact on the recovered flux at separations k100k /D, where
"80%Y90% of the flux is recovered independently of N". How-
ever, at small separations the effect is important and significant
loss in signal occurs, particularly for the smallest minimum dis-
placements. This is because the fraction of images in the subsetK
for which the point source partially overlaps that in the target im-
age is greater for smaller separations, where linear motion of the
point source is slower. The best overall S/N is obtained with
N" ¼ 0:5, for which the loss in the recovered flux is more than
compensated by the improvement in quasi-static speckle noise
attenuation.
Figure 3 shows that the residual signal of point sources is
strongly dependent on the size of the optimization subsections,
as expected from the discussion in x 2. When NA is too small, the
gain in attenuation is not sufficient to compensate for the larger
point-source subtraction and lower S/Ns are obtained, especially
at large separations. On the other hand, when NA is too large, the
quasi-static speckles are not subtracted as efficiently at small
separations and lower S/Ns result. Avalue ofNA ¼ 300 provides
the best overall S/N.
The parameter g has little effect on the performance (see Fig. 4),
although for angular separationsP50k /D regions more extended
radially (g ¼ 2) fare slightly better than regions more extended
azimuthally. Nevertheless, we adopt g ¼ 1 as the optimal value.
Finally, Figure 5 shows that at small separations (P60k /D), a
drk 6 leads to a lower S/N because it poorly matches the evo-
lution of #min with separation, as expected. Since a larger dr leads
to a faster execution of the algorithm, because fewer subtraction
subsections are required to cover the entire image, we use as the
optimal value a dr equal to 1.5 for separations less than 60k /D
and 15 for larger separations.
The optimal parameter values may vary slightly from those
found above for other sets of data depending on the telescope,
TABLE 1
Parameter Values Used for Optimization
Parameter Trial Values Adopted Value
N" .............................. 0.25, 0.5, 0.75, 1.0, 1.5, 2.0 0.5
NA .............................. 50, 100, 150, 300, 500 300
g................................. 0.5, 1.0, 2.0 1.0
dr ............................... 1.5, 3, 6, 9, 15, (1.5Y15)a (1.5Y15)a
a We use dr ¼ 1:5 for separations less than 60k /D and dr ¼ 15 for larger
separations.
Fig. 1.—Example of subtraction (shaded in gray) and optimization (delimited by thick lines) subsections for ADI using the procedure of x 4.1. The left and right panels
show the subtraction and optimization subsections for the 1st and 13th subtraction annuli, respectively. In the right panel, the first 12 subtraction annuli (of width dr) are
marked by thin lines; dr increases with separation in this specific example. The central circle (cross-hatched region) represents the saturated region.
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Figure I.3.15 – Principe du LOCI et du SOSIE pour l’a lyse de do nées d ype ADI. A gauche,
les parties grisées correspondent aux zones de soustraction tandis que les parties délimitées par les
traits noirs correspondent aux zones d’optimisation, pour le LOCI (en haut) et pour le SOSIE (en
bas). La zone en rouge corr spond pour le SOSIE à la zone d’exclusion, tampon entre les zon s
de soustraction et d’optimisation. A droite, une figure tirée de Lafrenière et al. (2007) montrant
comment ces zones sont agencées pour couvrir l’image.
Ce principe général posé, Lafrenière et al. (2007) propose une amélioration s écifique aux
séries de type ADI. La figure I.3.15 montre à gauche en haut, le zones d’optimisa ion (dél mitée
par des traits en gras) et de soustraction (grisées) telle qu’elles ont été définies par Lafrenière et al.
(2007). A droite, je représente la façon dont elles sont agencées pour couvrir l’image complète.
Plusieurs paramètres sont définis pour caractériser ces zones :
– dr qui donne la largeur radiale des zones de soustraction.
– gLOCI qui mesure le rappor des largeurs radiales t azimutal s pour la z ne d’optimisatio .
– NA qui exp ime, en taill c ractéristiqu de la fonctio d’ét lement du p int, l taill d
la zone d’opti isation. Ce paramètre permet de passer continument du local (au risque
d’éliminer l’objet) au général (une très large zone d’optimisation).
– δmin, séparation minimale déjà évoqué dans la méthod rADI, qui permet de retirer Ii si
l’image de l’objet compagnon ne s’est pas assez dépl cée.
Les trois premiers paramètres permettent de caractériser co plètem nt le découpage de l’im g
en zones d’optimisation et de soustraction pour la géométrie choisie. On introd it aussi le SOSIE
(Speckle-Optimize Subtraction for Imaging Exoplanets, Marois et al., 2010a; Galicher and Marois,
2011), méthode dérivée du LOCI que je n’ai pas utilisée, où les zones d’optimisation et de
soustraction sont disjointes. J’ai représenté sur la figure I.3.1 la façon dont sont disposées ces
zones, avec en rouge la zone d’exclusion, tampon entre les deux zones.
On notera que ces méthodes de paramétrage ne sont pas optimisées pour la recherche d’objets
étendus. En effet pour la recherche de disques, il s’agira de sélectionner des zones permettant
d’éviter que certaines parties du disque présentes dans la zone d’optimisation viennent en effacer
d’autres. Des paramétrages spécifiques du LOCI ont été développés pour certains objets (conser-
vative LOCI, Buenzli et al., 2010; Thalmann et al., 2010, 2011), mais la définition de zones LOCI
spécifiques à certaines formes de disques est encore un territoire peu exploré.
Enfin, je conclurai sur la technique de Karhunen-Loève image projection (KLIP, Soummer
et al., 2012). L’analyse de Karhunen-Loève se traduit en français par analyse en composantes
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principales 14. Pour une image astrophysique Ii et une série de N images, on cherche cette fois les
λij uniformes sur toute l’image. Cette technique, comme l’ADI initial, est axée sur la recherche
d’une image stellaire de référence contenant le plus de traits communs entre toutes les images tIiu
pour ensuite la soustraire à chaque image. Sur l’espace vectoriel définit par toutes ces images, les
auteurs proposent un changement de base qui permet de mettre en avant ce que ces images ont
en commun (l’image stellaire) et de rejeter les particularités de chaque image (le bruit, les objets
astrophysiques dont les images bougent d’un Ii à l’autre). L’analyse en composantes principales,
qui utilise pour calculer une nouvelle base orthogonale les vecteurs propres de la matrice de
covariance des images, classées par valeurs propres décroissantes, permet justement d’effectuer
cela. On appellera les vecteurs ainsi créés les vecteurs de Karhunen-Loève. Une fois cette nouvelle
base créée, les projections de l’image Ii sur le sous espace vectoriel composé par les n premiers
éléments de cette base (n à choisir inférieur ou égal à N ) constitue donc une image stellaire de
référence contenant des détails de moins en moins partagés. Cette méthode est élégante pour
plusieurs raisons :
– Étant plus rapide que le LOCI, et utilisant un paramétrage vraiment plus simple, le KLIP
est adapté à l’analyse rapide de grandes quantités de données, surtout si l’on ne sait pas
ce qu’on cherche (disque de forme quelconque ou point source), comme dans la recherche
d’objets d’intérêt dans une grande base de données d’archive.
– Même sans introduire de paramètre δmin pour supprimer des images, KLIP permet aussi
de limiter l’auto soustraction dans le cas d’une utilisation à partir de données de type ADI.
En effet, même si l’objet astrophysique est présent au même endroit dans deux images
consécutives, mais pas dans les autres, il apparaitra dans l’image stellaire de référence
seulement pour un n important.
– Enfin, l’impact de l’algorithme sur le signal de l’objet astrophysique ne dépend que de la
projection de cet objet sur cette base et pas du signal IS dans l’image originale (Soummer
et al., 2012). Cela permet d’introduire un modèle dans l’image par simple projection sur
chacun des n vecteurs du sous espace vectoriel. Cette propriété est utile dans la recherche
de paramètres pour caractériser un disque dans le cadre d’un modèle (voir Partie IV).
J’ai utilisé principalement le KLIP et le LOCI durant ma thèse pour l’analyse et la caractérisation
de disques (partie IV).
Enfin, on peut citer la méthode ANgular Differential OptiMal Exoplanet Detection Algorithm
(ANDROMEDA, Mugnier et al., 2009), qui a partir d’images de type ADI (ou différentielles
spectrales, voir paragraphe I.3.8.6), utilise un maximum de vraisemblance (likelyhood) pour sé-
lectionner au sein d’un espace de paramètres les positions et caractéristiques les plus probables
d’un potentiel objet compagnon. Cette technique est donc a priori plus adaptée à la détection
de planètes (les paramètres sont alors la position et le contraste) qu’à celle d’objets possédant
un grand nombre de paramètres inconnus (disques circumstellaires).
I.3.8.5 Limitations des méthodes différentielles angulaires
Plusieurs éléments limitent les méthodes angulaires différentielles de soustraction post-traitement.
Ainsi, même dans le cas d’une image stellaire constante (les speckles quasi-statiques sont consi-
dérés comme statiques), toute information de niveau inférieur au bruit de photon est noyée et
ne peut pas être récupérée une fois l’image enregistrée. En plus d’une boucle fermée d’optique
adaptative, il peut donc être judicieux d’étalonner les speckles statiques de manière active (avec
un miroir déformable) pour les corriger. Des méthodes d’étalonnage actives des aberrations dif-
14. Ce qui est tout de suite moins effrayant.
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férentielles “en boucle ouverte” (c’est-à-dire effectuées avant la prise d’image et qui ne sont pas
actualisées au cours de l’observation) ont donc été développées pour des télescopes au sol (par
exemple celle développée pour l’instrument SPHERE, Sauvage et al., 2012).
Enfin, toutes ces techniques (post-traitement, étalonnage en boucle ouverte) sont bien en-
tendu limitées par le temps de variation des speckles quasi-statiques entre deux prises de vue
(qui implique nécessairement IS,ref ‰ IS). Ces temps de variation ont été étudiés, pour des té-
lescopes terrestres, dans Hinkley et al. (2007). Les speckles dont le temps de vie est comparable
ou légèrement supérieur à celui de la pose (quelques secondes voire minutes dans le cas de HST),
restent donc inaccessibles à toute correction : ils ne se moyenneront pas dans l’image finale mais
ne seront pas non plus supprimés par les techniques d’imagerie différentielles post-traitement
ou par l’étalonnage en boucle ouverte. De nombreuses méthodes de correction active de speckles
“en boucle fermée” ont été développées pour combler ce “fossé en fréquences temporelles”. Elles
seront développées dans le chapitre I.4.
I.3.8.6 Imagerie différentielle spectrale, de polarisation et de cohérence
Ne les ayant pas utilisées, je décrirai rapidement ces méthodes qui ont été implémentées dans
la plupart des instruments de haut contraste aujourd’hui en activité. Les méthodes différentielles
spectrales (SSDI pour Simultaneous Spectral Differential Imaging, Racine et al., 1999) utilisent à
l’origine l’hypothèse que certaines planètes ont une absorption dans certaines bandes (du méthane
par exemple). On prend simultanément une image dans deux filtres spectraux étroits, proches
et de même largeur (pour limiter les effets chromatiques sur l’image stellaire et les spécificités
chromatiques des speckles) dont l’un est centré sur la bande d’absorption supposée de la planète.
L’image stellaire de référence est donc dans ce cas prise au même moment que l’image contenant
l’objet astrophysique, sur la même étoile. Les limitations de cette technique sont de plusieurs
types. D’une part, la séparation en deux canaux entraine la création d’aberrations différentielles
spécifiques qui ne sont donc pas soustraites. D’autre part, la taille des filtres est réduite à celle
d’une bande d’absorption, ce qui oblige, pour obtenir une intensité suffisante dans l’image, à
faire des temps de pose assez importants. Enfin le choix des filtres détermine le type d’objets
détectables. En effet, un objet n’absorbant pas dans la bande choisie n’est pas différenciée des
speckles par l’instrument.
Cependant, les spectromètres à intégrale de champ (Integral field spectrometer, IFS), qui pro-
duit des cubes d’images prises à différentes longueurs d’onde, se généralisent sur les instruments
haut contraste 15. Dans ce cas, l’image de la planète reste fixe, tandis que les speckles vont subir
dans chaque image du cube une translation radiale différente dépendant de λ. On peut donc
appliquer le même formalisme que l’on a développé pour l’ADI. Le SSDI peut d’ailleurs s’utiliser
avec l’ADI pour obtenir des cubes d’images 16 dont on extrait une image stellaire de référence
(voir par exemple le TLOCI, template LOCI, Marois et al., 2014).
La polarisation partielle introduite lors de la réflexion de la lumière de l’étoile sur un objet
astrophysique peut permettre aussi sa détection (Kuhn et al., 2001; Baba and Murakami, 2003).
On utilise là aussi deux images prises simultanément en filtrant la lumière selon la polarisation.
Cette technique est maintenant présente sur la plupart des instruments haut contraste. Les
principales difficultés de cette méthode sont là aussi les aberrations différentielles spécifiques
introduites entre les deux voies, qui incluent dans ce cas les différences en polarisation introduites
par les optiques.
15. Ces instruments nécessitent des détecteurs avec un bruit de lecture extrêmement faibles.
16. Avec une dimension spectrale (SSDI) et une dimension temporelle (ADI), il s’agit en fait d’un cube à 4
dimensions.
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Enfin, Guyon (2004) propose d’utiliser la cohérence de l’étoile pour effectuer de l’imagerie
différentielle. En effet, la lumière parvenant de l’étoile et celle provenant de la planète (par
réflexion ou émission) sont incohérentes. Cette méthode est à la base de méthodes d’imagerie
active qui seront développées dans le chapitre I.4 et de la méthode utilisée dans cette thèse, la
self-coherent camera.
I.3.9 Quelques instruments d’imagerie haut contraste
Je finis ce chapitre par la présentation de quelques instruments importants pour le haut
contraste en activité aujourd’hui ou prévus prochainement dans l’espace ou au sol.
I.3.9.1 Hubble Space Telescope et James Webb Space Telescope
1154 J. C. Augereau and J. C. B. Papaloizou: Structuring the HD 141569 A circumstellar dust disk
Fig. 1. HST/STIS visible image of the optically thin dust disk around
HD 141569 A from Mouillet et al. (2001). The two M companions,
HD 141569 B and C, located in the North–West region lie outside of
the image (see text for precise location).
almost along the minor axis of the disk (East–West direc-
tion). The outer ring actually shows a tightly-wound spiral
structure,
– the two bright predominant annuli at 200 AU and 325 AU
have between them a darker ring or “gap”. This gap is radi-
ally wide compared to the two annuli,
– the two bright rings show out of phase brightness asymme-
tries of up to factors of 2.5–3 for the outer ring in the vis-
ible. These asymmetries cannot be explained by invoking
scattering properties of the dust grains,
– an extended diﬀuse emission is present in the North–East
of the disk and is detected up to more than 600 AU,
– the disk brightness sharply decreases between 200 and
150 AU rapidly reaching the background level of scattered
light images interior to 150 AU. This behavior is suggestive
of a strong, but likely not complete, depletion of dust inside
150 AU,
– structures with smaller spatial scales are also present such
as a radially thin arc superimposed on the dark lane/gap at
a distance of 250 AU from the star,
– the maximal vertical optical thickness of the outer ring is
∼2 ± 1 × 10−2 in the visible and the near-infrared.
The dust content inside 100–120 AU remains almost totally
unconstrained despite marginally resolved images in the mid-
infrared (Fisher et al. 2000; Marsh et al. 2002) which indicate
a confirmation of dust depletion inside ∼100 AU (Fig. 4 from
Marsh et al. 2002). A total midplane optical depth in the visible
of ∼0.1 has been estimated by Li & Lunine (2003) indicating
that the disk is optically thin in all directions.
HD 141569 A is not isolated but has two low-mass stellar
companions HD 141569 B and HD 141569 C located at 7.54′′
and 8.93′′. Their position angles (PA) are 311.3◦ and 310.0◦
respectively (Augereau et al. 1999). We show in this paper
that the gravitational perturbation of the HD 141569 A disk by
the detected stellar companions gives a natural explanation for
some of the broadest features observed in scattered light as long
as one of the companions, or both if bound, is on an orbit with
high enough eccentricity.
We detail in Sect. 2 our motivations for exploring the im-
pact of the observed companions on the shape of disk and we
give a description of the dynamical model we used to address
this issue. The numerical results shown in Sect. 3 are compared
with an analytic solution to the problem in Sect. 4. A surface
density consistent with the resolved images of HD 141569 A is
obtained in Sect. 5 and we discuss the implications for the dy-
namics of the companions. In Sect. 6, we interpret the redness
of the disk in the visible measured by Clampin et al. (2003) in
terms of minimal grain size in the disk and we discuss the con-
sequences of these results. We finally point out the limitations
of our dynamical approach in Sect. 7 and indicate directions for
future work.
2. Dynamical modeling
2.1. Motivations
We discuss in this paper the possible gravitational influence on
the dust disk of the stars HD 141569 B and C observed in the
close vicinity of HD 141569 A. Motivations for exploring the
potential gravitational influence of the detected stellar compan-
ions are threefold:
1. Based on astrometric and radial velocity measurements,
Weinberger et al. (2000) argue that B and C, identi-
fied as M2 and M4 pre-Main Sequence stars respectively,
have a high probability of forming with HD 141569 A a
bound triple system. The three stars have similar ages:
5 ± 3 Myr for the two M companions (Weinberger et al.
2000) and ∼5 Myr for HD 141569 A (Merı´n et al. 2003). If
HD 141569 A, B and C are indeed gravitationally linked,
B and/or C are likely to perturb the disk surrounding the
primary and are natural candidates for structuring the disk.
In any case the possible eﬀects of these observed proba-
ble companions has to be explored before invoking other
sources of asymmetries in the disk. Moreover the very lat-
est images of the disk with HST/ACS strongly support our
approach (Clampin et al. 2003).
2. Could undetected companion(s) in the midst of the disk ex-
plain the gap at 250 AU? Weinberger et al. (1999) show that
a companion with a mass larger than 3 times that of Jupiter
would have been detected by the HST/NICMOS instrument
but on the other hand an object with a mass 1.3 times that
of Jupiter would be suﬃcient to form and clear the 250 AU
region. While the presence of such companion(s) can not
be ruled out, current planet formation models do not read-
ily account for the in situ formation of Jupiter-like objects
at a distance of a few hundred AU around a ∼5 Myr old star.
3. Previous modeling attempts to explain the structures in
the disk fail, as noticed by the authors themselves, to re-
produce them (Takeuchi & Artymowicz 2001). The dif-
ferential migration of dust grains in a gas disk with an
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Fomalhaut, a bright star 7.7 parsecs (25 light-years) from Earth, harbors a belt of cold dust with a
structure consistent with gravitational sculpting by an orbiting planet. Here, we present optical
observations of an exoplanet candidate, Fomalhaut b. Fomalhaut b lies about 119 astronomical units (AU)
from the star and 18 AU of the dust belt, matching predictions of its location. Hubble Space Telescope
observations separated by 1.73 years reveal counterclockwise orbital motion. Dynamical models of the
interaction between the planet and the belt indicate that the planet’s mass is at most three times that of
Jupiter; a higher mass would lead to gravitational disruption of the belt, matching predictions of its location.
The flux detected at 0.8 mm is also consistent with that of a planet with mass no greater than a few times
that of Jupiter. The brightness at 0.6 mm and the lack of detection at longer wavelengths suggest that
the detected flux may include starlight reflected off a circumplanetary disk, with dimension comparable
to the orbits of the Galilean satellites. We also observe variability of unknown origin at 0.6 mm.
About 15% of nearby stars are surroundedby smaller bodies that produce copiousamounts of fine dust via collisional ero-
sion (1). These “dusty debris disks” are analogs
to our Kuiper Belt and can be imaged directly
through the starlight they reflect or thermal
emission from their dust grains. Debris disks
may be gravitationally sculpted by more massive
objects; their structure gives indirect evidence
for the existence of accompanying planets [e.g.,
(2, 3)]. Fomalhaut, an A3V star 7.69 pc from
the Sun (4), is an excellent example: A planet
can explain the observed 15 AU offset between
the star and the geometric center of the belt,
as well as the sharp truncation of the belt’s inner
edge (3, 5–7). With an estimated age of 100 to
300 million years (My) (8), any planet around
Fomalhaut would still be radiating its forma-
tion heat and would be amenable to direct de-
tection. The main observational challenge is that
Fomalhaut is one of the brightest stars in the
sky (apparent visual magnitude mV = 1.2 mag);
to detect a planet around it requires the use of
specialized techniques such as coronagraphy to
artificially eclipse the star and suppress scattered
and diffracted light.
Detection of Fomalhaut b. Coronagraphic
observations with the Hubble Space Telescope
(HST) in 2004 produced the first optical im-
age of Fomalhaut’s dust belt and detected sev-
eral faint sources near Fomalhaut (6). Fomalhaut’s
proper motion across the sky is 0.425 arc sec
per year in the southeast direction, which means
that objects that are in the background will ap-
pear to move northwest relative to the star. To
find common proper motion candidate sources,
we observed Fomalhaut with the Keck II 10-m
telescope in 2005 and with HST in 2006 (9). In
May 2008, a comprehensive data analysis re-
vealed that Fomalhaut b is physically associated
with the star and displays orbital motion. Follow-
up observations were then conducted at Gemini
Observatory at 3.8 mm (9).
Fomalhaut b was confirmed as a real astro-
physical object in six independent HST obser-
vations at two optical wavelengths (0.6 mm and
0.8 mm; Fig. 1 and table S1). It is com ving
with Fomalhaut, except for a 0.184 T 0.022 arc
sec (1.41 T 0.17 AU) offset between 2004 and
2006 (DT = 1.73 years) corresponding to 0.82 T
0.10 AU year−1 projected motion relativ to
Fomalhaut (9). If Fomalhaut b has an orbit
that is coplanar and nested within the dust
belt, then its semimajor axis is a ≈ 115 AU,
close to that predicted by Quillen (7). An object
with a = 115 AU in near-circular Keplerian
motion around a star with mass 2.0 times that
of the Sun has an orbital period of 872 years
and a circular speed of 3.9 km s–1. The six
Keplerian orbital elements are unconstrained
by measurements at only two epochs; however,
by comparing the deprojected space velocity
(5.5–0.7
+1.1 km s–1) with the circular speed, we
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Fig. 1. HST coronagraphic image of Fomalhaut at 0.6 mm, showing the location of Fomalhaut b (white
square) 12.7 arc sec radius from the star and just within the inner boundary of the dust belt. All the other
apparent objects in the field are either background stars and galaxies or false positives. The fainter lower half
of the dust belt lies behind the sky plane. To obtain an orientation with north up and east left, this figure
should be rotated 66.0° counterclockwise. The yellow circlemarks the location of the star behind the occulting
spot. The yellow ellipse has a semimajor axis of 30 AU at Fomalhaut (3.9 arc sec) that corresponds to the orbit of
Neptune in our solar system. The inset is a composite image showing the location of Fomalhaut b in 2004 and
2006 relative to Fomalhaut. Bounding Fomalhaut b are two elliptical annuli that are identical to those shown
for Fomalhaut’s dust belt (6), except that here the inner and outer annuli have semimajor axes of 114.2 and
115.9 AU, respectively. The motion of Fomalhaut b therefore appears to be nested within the dust belt.
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Figure 1. Initial coronagraphic image of HR 8799 (top left), classical PSF subtraction (top right), and final processed images showing the three planets HR 8799b, c,
and d i both r lls in h HST/NICMOS data from 1998. The figure illustrates the process followed in this work: we first used LOCI over the entire image to identify
p tenti l candidates for all three planets at lower detection levels. We then concentrated the work on small regions around each planet (indicated by the white circles)
to improve detection and astrometry, using a pixelwise LOCI reduction with an exclusion region optimized to avoid astrometric biases. The figure shows a composite
image with the preliminary LOCI in the background and with the mor refined optimization shown inside the white circles. We used the median of the best images in
these small regions to impr ve signal-t -noise in this image. See also Figure 5 for individual examples of the data. The improvement over the classical PSF subtraction
is an order of magnitude in contrast. All four mage are displayed on the same scale, hence the apparent saturation of the initial coronagraphic image.
(A color v rsion of this figure is available in the online journal.)
planet c is visible in one roll, and although d is not detected, there
are bright pixels at the righ location. We therefore estimate the
improvement in S/N by a factor of ∼2 in single LOCI-reduced
images since our single images of d have an S/N of the order
of four, to be compared with the image by Lafrenie`re et al.
(2009) using a single LOCI reduction. Because our method also
includes the exploration of a very large LOCI parameter space,
detectability is further improved by combining the images as
shown in Figure 1.
3.2. Astrometric Characterization
The determination of the orbital motion requires relative
astrometry measurements between the star and the planets.
Given the NIC2 pixel size of 76 mas, sub-pixel astrometric
accuracy is needed to provide significant constraints on the
orbits. Such measurements are extremely difficult to make in
the case of the HR 8799 planets since these objects are much
fainter than speckles in the coronagraphic PSF. An aggressive
PSF subtraction is therefore required, which can potentially bias
the astrometry. Moreover, the relatively low S/N obtained even
after subtraction (in particular, for our detection of d) requires
careful estimation of error bars nd potential biases in order
to fit the orbits properly. In the following sections, we detail
each step we followed for the astrometric characterization of
the HR 8799 planets. These steps include measuring the star
astrom try, generating LOCI-re uced images, studying the
astrometric statistics as a function of S/N, in particular, the
agreement between both rolls, estimating our astrometric biases
and residual errors, and testing the possibility of false alarms.
3.2.1. Star Position
Because the star is occulted by the coronagraph, and since
there is not a differential measurement that would eliminate any
systematic biases, its position has to be calculated independently
from the planets. This problem has been solved for the next
generation of instruments by creating satellite diffraction spots
(Sivaramakrishnan & Oppenheimer 2006; Marois et al. 2006b).
For the star position measurement, we follow the method
described by Lafrenie`re et al. (2009) using a Tiny Tim Model of
the NICMOS PSF (Hook & Krist 1997) to cross-correlate the
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Figure I.3.16 – Exemples d’analyse haut contraste élaborées à partir de données HST : les disques
HR 141569 A (Mouillet et al., 2001; Augereau and Papaloiz u, 2004) t AI Microscopii (Kr st
et al., 2005), e d sque et l’objet rbit t omalhaut (Kalas et al., 2008) et trois des quatre planètes
orbitant HR 8799 (Hagan et al., 2010; Soummer et al., 2011).
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L’absence des aberrations dues à l’atmosphère permet de faire de l’imagerie haut contraste
avec beaucoup d’instruments spatiaux, même s’il ne sont pas équipés d’un coronographe. Ainsi,
le télescope Spitzer ou l’instrument Wide-Field Camera 3 sur HST, ont pu être utilisés dans ce
but. On se limitera ici à une rapide description des instruments spatiaux passés ou futurs pour
la coronographie (seulement stellaire). Plusieurs coronographes sont ainsi présents sur HST :
– Le Near Infrared Camera and Multi-Object Spectrometer (NICMOS) a été en service de
1997 à 1999 puis de 2002 à 2008. Il utilise un coronographe de type Lyot en réflexion. Il a
permis de faire l’image de nombreux disques pendant sa durée de vie (dont certains que j’ai
ré-étudiés pendant ma thèse, voir Chapitre IV). Avec le développement de nouveaux algo-
rithmes de soustraction de speckles (LOCI et KLIP, voir paragraphe I.3.8.4), des données
prises il y a plusieurs années ont été ré-analysées. Cette analyse, qui continue aujourd’hui,
a permis par exemple l’imagerie et la caractérisation du système HR 8799 dans des images
prises en 1998 (voir figure I.3.16 et Hagan et al., 2010; Soummer et al., 2011) ou la détection
de plusieurs nouveaux disques (Soummer et al., 2014).
– Le Space Telescope Imaging Spectrograph (STIS) est en service depuis 1997 (avec une inter-
ruption entre 2004 et 2009), il est aussi équipé d’un coronographe de Lyot (sans diaphragme
de Lyot cependant). Il a permis la détection et la caractérisation de nombreux disques.
– L’Advanced Camera for Surveys (ACS) enfin est équipée d’un coronographe dans sa voie
HRC (High-Resolution Channel), qui est maintenant inutilisable depuis 2007. Il a permis
la première détection de l’objet orbitant Fomalhaut (Kalas et al., 2008)
Certaines observations de HST en coronographie sont illustrées par la figure I.3.16.
Enfin, plusieurs coronographes seront utilisés sur le James Web Space Telescope (JWST), qui
sera lancé en 2018 et dont la mission devrait durer 5 ans :
– Le Mid-Infrared Instrument (MIRI) embarque des coronographes (Boccaletti et al., 2005)
dont trois FQPM optimisés pour une observation dans l’infrarouge moyen (10.65 µm, 11.4
µm et 15.5 µm) et un Lyot à 25 µm. Il devrait être possible pour la première fois de faire
de la coronographie dans la bande d’émission des planètes froides, où les différences de
contraste sont moins importantes (voir figure I.3.4).
– La Near Infrared Camera pourra utiliser quant à lui 5 coronographes de type occultant
(Krist et al., 2009). Il sont optimisés pour couvrir la bande 1-5 µm.
– Le Fine guidance sensor (FGS) utilisera lui aussi un coronographe de Lyot optimisé pour
une utilisation dans le proche infrarouge (Doyon et al., 2010).
I.3.9.2 Instruments au sol
Plusieurs instruments ont récemment été développés pour les grands télescopes au sol avec
comme objectif principal d’observer des exoplanètes. Celles-ci pourraient être de plusieurs types.
Les planètes de type Jupiter assez jeunes (quelques dizaines de millions d’années), comme Beta-
Pictoris et HR 8799, et situées jusqu’à quelques dizaines de parsecs seront les cibles privilégiées.
En effet, ces planètes sont plus chaudes et donc plus brillantes dans les longueurs d’onde observées
(visible et proche infrarouge). Les planètes plus âgées et plus froides ne devraient pas être assez
brillantes pour être observées, sauf celles orbitant à très faibles demi-grands axes. On espère
donc trouver des planètes de ce type autour d’étoiles très proches (ă 20 pc), à des séparations
accessibles. Certains prédisent aussi la possibilité d’observer certaines planètes déjà détectées
par vitesses radiales à de forts demi-grands axes. En effet, la connaissance de leurs orbites peut
aider à leur observation par imagerie directe. On peut aussi s’attendre à la détection de plusieurs
naines brunes (de masses supérieures à 13 masses de Jupiter), même si les programmes visent
rarement spécifiquement ces objets. Les performances en contraste de ces instruments varient de
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quelques 10´6 à quelques 10´7.
Enfin, l’observation à haut contraste (et à plus grande résolution angulaire que les instruments
de HST) de dizaines de cibles dans les deux hémisphères devraient permettre la détection de
nombreux disques circumstellaires et l’analyse des zones internes des anneaux déjà observés.
Cette analyse devraient permettre la prévision de plusieurs cibles pour les futurs instruments
très haute dynamique pour le spatial et les ELT.
P1640
Le Project 1640 (P1640, Hinkley et al., 2011) est installé sur le télescope de 5 m du Palomar
(c’est à dire dans l’hémisphère Nord) depuis Juillet 2008. C’est le premier instrument haut
contraste de seconde génération, c’est-à-dire utilisant la coronographie et une optique adaptative
dédiée. Celle de P1640, appelée PALM-3000 (Dekany et al., 2013) utilise 2 miroirs déformables
à empilement (voir paragraphe I.3.7.3) en série : un pour les aberrations basses fréquences (349
actionneurs) et un pour les aberrations hautes fréquences (4,356). Le coronographe utilisé est
un Lyot apodisé (voir paragraphe I.3.6). Cet instrument utilise un système d’étalonnage des
aberrations différentielles, le CAL (calibration interferometer Wallace et al., 2010), décrit dans
le paragraphe I.4.2. Il ne permet malheureusement pas de faire de l’ADI. Cependant, il utilise un
spectromètre à intégrale de champ (IFS) couvrant la bande 0.95 µm et 1.80 µm (Hinkley et al.,
2008), ce qui permettra à P1640 de faire de l’imagerie différentielle spectrale. Cet instrument a
déjà commencé une campagne d’observation, en se concentrant sur les étoiles de type F à moins
de 50 pc et les étoiles de type A à moins de 75 pc (Oppenheimer et al., 2012). En effet, les
détections par méthodes indirectes ont montré que ces étoiles sont plus susceptibles d’avoir des
compagnons jeunes et de masse supérieure à celle de Jupiter.
HiCIAO / SCExAO
HiCIAO (High Contrast Coronagraphic Imager with Adaptive Optics, Tamura et al., 2006) est
l’instrument haut contraste de l’observatoire de Subaru (primaire de 8.2 m) à Hawaii. L’optique
adaptative utilise un miroir déformable de 188 actionneurs. Le coronographe est un Lyot et le
télescope permet d’utiliser l’ADI, les différences de polarisation ou spectrales. Une amélioration
pour faire de l’imagerie très haute dynamique a été développé le SCExAO (Subaru Coronagraphic
Extreme AO Project Martinache and Guyon, 2010). Il utilise des coronographes de type PIAAC
et a déjà réalisé ses premières observations (Martinache et al., 2012). Des techniques d’imagerie
très haute dynamique sont aussi utilisées sur ce banc (voir partie I.4).
SPHERE
SPHERE (Spectro-Polarimetric High-contrast Exoplanet Research Beuzit et al., 2008) est un
projet européen de haut contraste dont la première lumière a eu lieu en mai 2014 sur l’un des
8 m du VLT. L’optique adaptative (Fusco et al., 2006) est composée d’un miroir déformable à
empilement (voir paragraphe I.3.7.3) de 41x41 actionneurs et d’un analyseur de front d’onde de
type Shack-Hartmann. La voie principale peut intégrer plusieurs coronographes (coronographes
de Lyot classiques et apodisés et FQPM achromatisés, voir paragraphe I.3.6) pour le visible et le
proche infrarouge (Boccaletti et al., 2007). Après cette voie commune, plusieurs modes pourront
être utilisés, parmi lesquels une caméra infrarouge (IRDIS), un IFS (bande allant de 0.95µm à
1.7µm, Claudi et al., 2006) et Zimpol (Joos, 2007), un imageur polarimétrique dans le domaine
visible. Cet instrument permettra donc à terme de traiter les images coronographiques en ADI
et en imagerie différentielle polarimétrique et spectrale. Pour le post-traitement, il utilisera une
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technique de maximisation de la vraisemblance, comme celle décrite dans le paragraphe I.3.8.4
(Sauvage et al., 2006). La phase de commissioning de cet instrument a déjà débuté.
GPI
GPI (Gemini Planet Imager Macintosh et al., 2008) est un instrument installé depuis fin
2013 au télescope Gemini South. Il est assez similaire à SPHERE, mais permet moins de modes
d’observation. Un schéma optique de GPI est montré sur la figure I.4.2. Il utilise aussi une
optique adaptative dédiée utilisant un miroir MEMS 64x64 actionneurs pour les hautes fréquences
(dit miroir tweeter sur le schéma) et un miroir bimorphe (monté sur un tip-tilt) avec moins
d’actionneurs, pour les basses fréquences (dit miroir woofer sur le schéma). Il n’y a par contre
qu’un seul coronographe à ce jour : un Lyot apodisé (Soummer et al., 2006). Enfin, on trouve
un IFS (bande allant de 1 µm à 2.4 µm, Chilcote et al., 2012), indiqué en bas à gauche sur la
figure I.4.2. Un prisme de Wollaston peut aussi être inséré pour faire de l’imagerie différentielle
polarimétrique. Enfin, le même système d’étalonnage que celui utilisé sur P1640, le CAL (Wallace
et al., 2010), est implémenté sur GPI. A l’heure où j’écris ces lignes la campagne d’observation
a déjà débuté. D’une durée de 890 heures, elle permettra de sonder environ 600 systèmes.
71
Chapitre I.3. L’imagerie directe à ce jour
72
Chapitre I.4
Techniques actives d’imagerie très
haute dynamique
Dans le chapitre précédent, j’ai introduit la coronographie et les méthodes utilisées à ce
jour pour améliorer ses performances. Il s’agit rappelons-le d’obtenir une image d’un objet peu
lumineux à faible séparation de son étoile. Pour cela, nous avons vu que quel que soit le coro-
nographe utilisé, il était nécessaire de corriger les aberrations du front d’onde, soit de manière
active (optique adaptative), soit en soustrayant leur effets dans l’image finale en post-traitement.
Cependant, nous avons vu que la combinaison de ces deux méthodes ne permettait pas de cor-
riger toutes les aberrations, limitant la performances des coronographes. Il est donc nécessaire
d’introduire d’autres techniques actives, qui sont décrites dans ce chapitre. La plupart de ces
méthodes sont encore dans leur phase de développement et n’ont pas encore été mises en place
sur télescope.
Je commencerai par rappeler les objectifs de ces techniques de correction active en plan focal
(paragraphe I.4.1). J’introduirai aussi le concept de dark hole. Je décrirai ensuite les différentes
pistes explorées, en commençant par les précurseurs de l’interférométrie coronographique (pa-
ragraphe I.4.2) puis les méthodes de modulation temporelle des speckles. Enfin, j’introduirai la
self-coherent camera, objet de cette thèse. Je conclurai une fois encore cette partie par un tour
d’horizon des différents projets en cours intégrant ces développements.
I.4.1 Correction active de speckles dans le plan focal d’un coro-
nographe et concept de dark hole
J’en étais resté à la description des aberrations inaccessibles par les optiques adaptatives
classiques. Elles sont introduites, pour les instruments au sol, par les optiques en aval de la sépa-
ratrice qui envoie une partie de la lumière vers l’analyseur de front d’onde. Pour les instruments
spatiaux, en l’absence de systèmes d’optique active pour le moment, ces aberrations sont aussi
présentes. J’ai décris les différentes méthodes de post-traitement permettant de supprimer plus
ou moins efficacement ceux de ces speckles variant le plus lentement, mais ces méthodes sont bien
entendu limitées par la variation des speckles quasi-statiques. On voit donc l’intérêt de réduire
ces speckles en correction active dans le plan focal avant toute technique de post-traitement.
Malbet et al. (1995) pose les bases de la correction active des aberrations pour le spatial.
Pour corriger la phase résiduelle, il la projette sur l’espace vectoriel engendré par les fonctions
d’influence. Il introduit aussi le concept de dark hole (DH). En effet, il remarque que, dans l’hy-
pothèse de phases petites devant la longueur d’onde, un sinus à une fréquence spatiale p0{D
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introduit dans la phase par un miroir déformable situé en plan pupille crée deux fonctions d’éta-
lement du point localisées en ˘λp0{D dans le plan focal. Un système avec un miroir déformable
et une pupille sélectionnant N actionneurs le long de son diamètre n’atteindra donc que les
points du plan focal contenus dans le carré de r´N{2λ{D, N{2λ{Dsˆ r´N{2λ{D, N{2λ{Ds. Je
parlerai donc souvent dans cette thèse du nombre d’actionneurs N ˆN d’un miroir déformable
en plan pupille en utilisant pour N non le nombre total d’actionneurs, mais le nombre contenu
le long du diamètre (la taille de la pupille en prenant le pas inter-actionneur comme unité, en
fait) 1. Les autres actionneurs hors pupille n’ont en effet pas d’influence dans le plan focal. La
zone de correction due à un miroir déformable dans le plan focal est appelé DH.
Figure I.4.1 – Exemples d’images du plan focal post-coronographique prises sur le banc THD de
l’observatoire de Meudon en condition expérimentale et faisant apparaitre des DH. Au centre, la
correction se fait sur une zone carrée de 24.5 λ{D de côté (sur les 27 que contient la pupille).
A gauche, j’ai choisi de cibler spécifiquement les fréquences (spatiales) plus basses et réduit le
DH à un carré de côté 21 λ{D. Enfin dans la partie droite, j’ai décidé de corriger à la fois les
aberrations d’amplitude et de phase avec un unique miroir déformable, ce qui oblige à réduire la
zone de correction de moitié donc sur un rectangle de 24.5 λ{D par 12.25 λ{D. Figure tirée de
Mazoyer et al. (2013a).
On peut envisager de réduire la taille de ce DH en dessous de sa taille maximale, pour obtenir
de meilleures performances. La figure I.4.1 présente 3 exemples de DH obtenu sur le banc optique
THD de l’observatoire de Meudon : au centre, un DH de taille quasiment maximum (zone carrée
de 24.5 λ{D) et à gauche un DH carré de 21 λ{D de côté.
Malbet et al. (1995) ne répond pas à la question du calcul de la phase, mais note qu’il serait
plus simple qu’elle soit effectuée directement dans le plan focal final. En effet, il s’agit de la
seule façon d’éviter la présence d’aberrations différentielles. Cependant, la plupart des techniques
classiques d’analyse du front d’onde sont situées en plan pupille. Il faut donc inventer d’autres
techniques en plan focal et directement dans l’image de science (plan focal du coronographe).
L’équation I.3.15 montre que, dans le cas de petites aberrations, le champ complexe des speckles
dans le plan focal du coronographe est linéairement relié aux aberrations du front d’onde. Or
le détecteur, dans le plan focal où je veux effectuer la mesure, apporte seulement un accès à
l’intensité de ces speckles. Il s’agit de trouver une modulation qui permet, à partir de l’intensité IS ,
d’accéder au champ complexe AS . Différentes méthodes pour obtenir ce résultat seront présentées
dans les paragraphes suivants.
Comme pour les systèmes d’optique adaptative, la correction passe ensuite dans la plupart
1. Dans le cas général on a donc souvent N ă NDM .
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des cas par la minimisation d’un problème des moindres carrés. A partir de ces mesures, on va
donc créer une matrice d’interaction qui sera inversée pour créer une matrice de contrôle, comme
dans le paragraphe I.3.7.4. Cette matrice sera utilisée en boucle fermée pour corriger les erreurs
quasi-statiques. Cependant, la fréquence d’exécution de cette boucle n’est pas la même que dans
le cas de l’optique adaptative. En effet, les différentes méthodes qui utilisent l’image de science
sont par définition limitée dans la rapidité de l’estimation par la durée du temps de pose, qui
peut être longs pour des objets de faible magnitude.
Enfin, Bordé and Traub (2006) montre qu’avec un unique miroir déformable, il est possible
de corriger les speckles dus aux aberrations de phase et d’amplitude sur la moitié du plan focal.
En effet, le miroir n’est capable que d’introduire des aberrations de phase (soit Φ “ φ` iα réel).
Cependant, dans le cas de petites aberrations, j’ai montré que le champ complexe des speckles du
plan focal du coronographe est relié linéairement à la transformée de Fourier de Φ. En tentant de
corriger ce champ sur une moitié de plan focal seulement, on peut choisir l’autre partie pour le
rendre hermitien, donc à transformé de Fourier inverse réelle. C’est cette valeur que l’on applique
au miroir, ce qui crée un demi-DH (figure I.4.1, droite).
Pour résumer, l’objectif des techniques introduites dans ce chapitre est la mesure simultanée
des erreurs de phase d’amplitude directement dans le plan focal.
I.4.2 Interférométrie coronographique et correction active de spe-
ckles avec le CAL
Codona and Angel (2004) introduit la correction active en plan focal. A partir d’un inter-
féromètre Mach-Zehnder, il propose de créer à la fois un coronographe interférométrique et un
analyseur de front d’onde. Plutôt que de décrire précisément ce montage, je vais introduire l’ins-
trument CAL, qui est proche et dont deux exemplaires sont utilisés sur deux instruments haut
contraste actuels (P1640 et GPI) pour l’étalonnage des erreurs différentielles.
La figure I.4.2 (tirée de Macintosh et al., 2008) montre le schéma complet de GPI, mais je
m’intéresse ici seulement à la partie d’étalonnage des aberrations (indiquée par IR Calibration
System). Le masque de Lyot est ici en réflexion (indiqué par Focal plane Occultor Wheel) et
la partie centrale (qui ne contient que de la lumière de l’étoile et dont on ne se sert pas dans
la plupart des coronographes), est séparé en deux parties. L’une d’entre elles est envoyée sur
un Shack-Hartman pour l’estimation des basses aberrations (LOWFS sur le schéma, pour Low
Order Wave-Front Sensor). Le reste est ensuite filtré pour obtenir un front d’onde sphérique pour
obtenir une voie de référence. Le faisceau de la voie de science (qui s’est réfléchi lors du passage par
le masque de Lyot) est ensuite collimaté et l’on utilise une partie de ce faisceau (20%), sélectionné
(par le beamsplitter, sur le schéma) avant le passage par le diaphragme de Lyot, pour analyser les
aberrations post-coronographiques grâce à un système interférométrique utilisant comme autre
voie la référence préalablement extraite. Après une lame semi-réfléchissante, les deux voies de
cet interféromètre sont imagées ce qui permet de remonter à la phase créant les speckles dans la
voie de science après le masque du coronographe. Les mesures de phase bas-ordre et haut-ordre
après le masque sont recombinées et envoyées comme un niveau résiduel une fois par minute aux
miroirs de correction de l’optique adaptative. Cependant, cet instrument nécessite de nombreuses
optiques et ne permet pas de corriger toutes les aberrations différentielles (Pueyo et al., 2010).
Il est donc nécessaire de trouver des méthodes pour mesurer les aberrations directement avec le
détecteur scientifique, durant l’observation.
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Figure I.4.2 – Schéma de fonctionnement de GPI. La partie en haut à gauche représente l’op-
tique adaptative classique avec ses deux miroirs déformables (DM, ici) et son senseur de front
d’onde (WFS, ici). L’IFS est représenté en bas à gauche. Je m’intéresse ici seulement à la partie
d’étalonnage des aberrations (indiquée par IR Calibration System). Figure tirée de Macintosh et al.
(2008).
I.4.3 Modulation temporelle des speckles
Parmi les méthodes permettant de mesurer le front d’onde complexe directement à partir
de la voie de science, on peut citer la diversité de phase (Gonsalves, 1982). Cette méthode
permet de remonter au champ complexe des speckles à partir de leur intentité et donc à la phase.
Cependant, pour retrouver le signe de cette phase, il est nécessaire de prendre deux images
qui diffèrent d’une phase connue (un défocus, par exemple). C’est pour cette raison que j’ai
appelé ces méthodes modulation temporelle des speckles, par opposition à la modulation spatiale
des speckles, qui sera développée dans la partie suivante. Les techniques d’estimation en plan
focal par modulation temporelle varient d’une méthode à l’autre, mais toutes celles décrites
dans ce paragraphe utilisent une matrice d’interaction inversée par une méthode SVD (voir
paragraphe I.3.7.4).
La technique de COronagraphic Focal-plane wave-Front Estimation for Exoplanet detection
(COFFEE, Sauvage et al., 2012; Paul et al., 2013) utilise cette même idée : à partir d’un modèle
intégrant les différentes composantes d’un montage coronographique, on peut revenir à la phase
originale à partir de deux images prises pour deux phases différentes (dont la différence est
connue), par une approche de maximum a posteriori. Cette technique utilise un mélange de
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défocus et d’astigmatisme comme différence de phase entre les deux images.
Bordé and Traub (2006) utilise lui un modèle linéaire pour encoder temporellement les spe-
ckles. En partant d’un état inconnu Φ0, il applique deux phases connues sur un miroir en plan
pupille : la phase devient successivement Φ0`δφ1, Φ0`δφ2, avec les phases δφi réelles et connues.
Les images IΦ0 , Iδφ1 , Iδφ2 du plan focal après coronographe sont tour à tour enregistrées. Dans le
cas de petites aberrations, il obtient alors, après soustraction deux à deux des images, un système
linéaire d’équations d’inconnues Φ0 et Φ0˚ (où ˚ désigne le complexe conjugué). Sous réserve que
ce système linéaire soit inversible (ce qui produit des contraintes sur les δφi appliqués), il peut
ainsi remonter à la phase et à l’amplitude produisant les speckles observés en plan focal. En
construisant une matrice d’interaction, on peut enfin mesurer et corriger les aberrations sur tout
le chemin optique, en boucle fermée.
L’electrical field conjugation (EFC, Give’On et al., 2006, 2007) apporte des améliorations au
concept pour pouvoir corriger les speckles dus au second ordre (développements que je n’ai pas
considérés dans cette thèse). Une recherche des phases δφi à appliquer pour obtenir la meilleure
modulation est aussi effectuée dans ces articles.
I.4.4 La modulation spatiale des speckles
Je décris maintenant les méthodes pour mesurer l’amplitude complexe des speckles dans le
plan focal en une seule image. Pour cela, il est nécessaire d’introduire une modification du plan
pupille pour moduler spatialement les speckles. Parmi ces méthodes, la technique d’Asymmetric
Pupil Fourier Wavefront Sensor (Martinache, 2013) permet de lever l’incertitude sur le signe
dont j’ai parlé au début du paragraphe précédent par l’introduction d’une asymétrie dans la
pupille. Cependant, une partie de la pupille étant masquée par l’asymétrie, il est tout de même
nécessaire de faire plusieurs images pour obtenir la correction complète.
La self-coherent camera, proposée par Baudoz et al. (2006), repose sur le principe de cohérence
de la lumière stellaire : en créant des franges sur les speckles de la lumière stellaire, on les module
spatialement ce qui permet leur mesure. Le principe de cette technique sera présenté dans les
paragraphes suivants.
I.4.4.1 Principe de la self-coherent camera
Le principe de la self-coherent camera est illustré par le schéma de la figure I.4.3. Comme dans
Guyon (2004), une voie de référence, filtrée de la lumière du compagnon, permet d’obtenir des
franges sur le champ de speckles. Pour obtenir cette voie, Galicher et al. (2010) propose d’utiliser
une partie de la lumière diffractée hors du Lyot par le coronographe avec un montage de type
trous d’Young. On ajoute donc, dans le plan de Lyot, un diaphragme R, appelé diaphragme de
référence, circulaire et de diamètre DR.
D’une part, la lumière de la planète, qui n’est pas diffractée par le masque coronographique
ne passe pas par ce diaphragme, qui ne sélectionne donc que de la lumière stellaire. D’autre part,
la lumière du compagnon ou du disque n’est pas cohérente avec celle de l’étoile. Les speckles du
plan focal vont donc être frangés, ce qui n’est pas le cas de la planète. La figure I.4.3 montre
des simulations du plan focal d’un coronographe avec (centre) et sans (gauche) diaphragme de
référence.
Je définis le rapport entre la taille du diaphragme de référence et celle du Lyot γ “ DL{DR.
On a γ ą 1 pour des raisons qui seront explicitées dans Mazoyer et al. (2013a). La distance centre-
à-centre de ces deux diaphragmes est notée ~ξ0. Enfin, j’introduis AR, l’amplitude complexe de la
voie de référence dans le plan focal. En utilisant les équations I.3.18 et I.3.19, et en introduisant
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Figure I.4.3 – Principe de la self-coherent camera : on modifie le masque de Lyot en lui ajoutant
un diaphragme de référence pour créer des franges sur les speckles stellaires du plan focal.
des interférences entre les diaphragmes de Lyot et de référence pour la lumière stellaire seulement,
je déduis donc l’image produite par la self-coherent camera dans le plan focal du détecteur :
Ip~x,λq “ |ASp~x,λq|2 ` |ARp~x,λq|2 ` ICp~x,λq ` 2<rASp~x,λqAR˚p~x,λqs cos
´´2pi~x. ~ξ0
λ
¯
, (I.4.1)
où A˚ et <rAs désignent respectivement le conjugué et la partie réelle de A. Cette équation peut
aussi s’écrire sous la forme :
Ip~x,λq “ |ASp~x,λq|2 ` |ARp~x,λq|2 ` ICp~x,λq
`AS˚p~x,λqARp~x,λq exp
´´2ipi~x. ~ξ0
λ
¯
`ASp~x,λqAR˚p~x,λq exp
´
2ipi~x. ~ξ0
λ
¯
,
(I.4.2)
De la même manière que pour les autres amplitudes complexes en plan focal, j’introduis l’intensité
de la lumière stellaire dans le plan focal issue du diaphragme de référence, égale à :
IR “ |AR|2 . (I.4.3)
J’introduis aussi les notations suivantes 2 :$&%
Icent “ IS ` IR ` IC
I` “ AS˚ AR
I´ “ AS AR˚
(I.4.4)
L’équation I.4.2 est déjà présente dans Baudoz et al. (2006) et Galicher and Baudoz (2007).
Les trois premiers termes sont les intensités stellaires issues du Lyot et du diaphragme de référence
et la lumière planétaire, et donne seulement accès au module au carré des amplitudes complexes.
Les deux derniers termes, issus de la modulation spatiale des franges, dépendent directement de
l’amplitude complexe de AS et AR. Je vais maintenant expliquer comment l’information sur le
champ complexe est analysée dans le paragraphe suivant.
2. Attention, j’ai noté ces fonctions comme des intensités mais I` et I´ ne sont pas réelles.
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Figure I.4.4 – Simulations du plan focal d’un coronographe avec (centre) et sans (gauche) dia-
phragme de référence. Je prend ensuite la transformée de Fourier de l’image centrale (droite).
Figure tirée de Mazoyer et al. (2013b).
I.4.4.2 Extraction du champ complexe
En prenant la transformée de Fourier de l’image du plan focal (équation I.4.2), j’obtiens :
FrIs “ FrIS ` IR ` ICs ` FrI`s ˚ δp~ξ ´ ~ξ0{λq ` FrI´s ˚ δp~ξ ` ~ξ0{λq , (I.4.5)
ce qui donne trois pics centrés en 0, ~ξ0{λ et ´~ξ0{λ. Cette transformée de Fourier est représentée
sur la figure I.4.3, droite. J’appelle ce plan le plan de Fourier ou plan de corrélation. A partir
du plan de Fourier, l’un des pics secondaires (FrI´s ˚ δp~ξ ` ~ξ0{λq) est sélectionné, recentré et
l’on prend sa transformée de Fourier inverse. J’obtiens alors une mesure de I´. A partir de cette
mesure, deux estimateurs sont possibles pour obtenir une correction active en boucle fermée des
speckles du plan focal. Ces deux méthodes, qui seront décrites précisément dans la partie III,
utilisent toutes les deux une matrice de contrôle, que l’on construit en utilisant des techniques
empruntées à l’optique adaptative (voir paragraphe I.3.7.4).
On remarque que l’on a une condition sur ~ξ0 pour que les trois pics dans le plan de Fourier
(figure I.4.3, droite) soient bien séparés dans le plan focal, rendant l’information accessible. En
effet, le pic central est la superposition de trois pics (FrISs, FrIRs et FrICs) d’auto-corrélation
de rayon DL{λ (pour FrISs et FrICs) et DR{λ (pour FrIRs), et est donc de rayon DL{λ. Les
deux pics latéraux sont des pics de corrélation entre AS et AR˚ et ont donc des rayons de taille
pDL `DRq{p2λq. Au final, pour éviter toute superposition, on doit avoir :
|~ξ0| ą DL
2
ˆ
3` 1
γ
˙
» 3
2
DL pour γ ąą 1 . (I.4.6)
Cette équation, donnant la distance minimum entre les centres des deux diaphragmes en fonction
du diamètre du diaphragme de Lyot, doit être prise en compte lors de la définition de la taille
du plan de Lyot et des optiques présentes en aval. J’introduirai dans la partie III une méthode
pour réduire légèrement cette taille.
I.4.4.3 La self-coherent camera comme technique post-traitement
Avant d’être une méthode d’analyse du front d’onde pour la correction active, la self-coherent
camera a été originellement développée comme une technique de post-traitement dans Baudoz
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et al. (2006) et Galicher and Baudoz (2007). Galicher et al. (2008) a montré que cette méthode
peut être utilisée aussi bien comme technique post-traitement utilisant la cohérence de la lu-
mière qu’en correction active avec un miroir déformable. J’ai étudié spécifiquement le mode de
correction active durant ma thèse, mais je rappelle tout de même ici le principe de l’estimation
du compagnon dans une image de la self-coherent camera.
Le fait que la planète ne soit pas frangée dans un champ de speckles qui l’est permet de
développer un estimateur de celle-ci. En repartant des définitions de l’équation I.4.4, on remarque
que l’on a :
I´I` “ ISIR . (I.4.7)
On note que puisque I´ et I` sont conjuguées, cette valeur est réelle. On enregistre des images I
pendant une observation. IR est l’intensité de la référence qui est peu dépendante des aberrations
du banc si γ ąą 1 (voir partie III). On enregistre donc sa valeur à la fin de la correction, de la
même façon que l’on enregistre des images stellaires de référence dans les autres techniques de
post-traitement. Je note cette estimée de la fonction d’étalement du point de la référence IR,ref 3.
On déduit enfin pour toutes nos images :
IC “ Icent ´ IR ´ I´I`
IR,ref
, (I.4.8)
dans toutes les zones où IR,ref n’est pas nulle. On peut ainsi traiter toutes nos images en post-
traitement pour faire apparaitre une image d’un compagnon ou d’un disque ou de tout autre objet
dont la lumière n’interfère pas avec celle de l’étoile sur l’axe. Des méthodes utilisant ce modèle
ont été récemment développées pour obtenir, par minimisation d’un critère au sein d’un espace de
paramètres, la position et l’intensité la plus probable d’un compagnon potentiel (Baudoz et al.,
2013).
Je donne dans le prochain paragraphe quelques éléments de comparaison entre les méthodes
de modulation temporelle et spatiale.
I.4.5 Comparaison de ces méthodes de modulation temporelle et
spatiale
La comparaison des méthodes de correction de speckles par modulation temporelle et spa-
tiale n’a jamais à ce jour été faite sur un même banc. Cette comparaison serait cependant très
instructive pour le développement des futurs instruments présentés dans la partie suivante. Je
me contenterai pour le moment d’avancer quelques éléments de comparaison.
– La modulation spatiale des speckles nécessite plus de pixels par λ{D pour pouvoir distinguer
les franges, donc des images sur-échantillonnées. Cependant, ce sur-échantillonnage n’est
pas limitant si l’on utilise un détecteur à bruit de lecture négligeable.
– La modulation temporelle nécessite plusieurs images pour effectuer une correction et ob-
tenir une image de science. Au contraire, la modulation spatiale permet dans une même
image d’effectuer une correction et l’enregistrement de données scientifiques. Cette pro-
priété peut s’avérer particulièrement utile dans les cas d’observations nécessitant de très
longs temps de pose (pour de petits télescopes spatiaux collectant peu de photons par unité
de temps par exemple).
3. Il s’agit donc d’une intensité de la référence de référence, mais je n’utiliserai pas cette terminologie.
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– Contrairement à la modulation temporelle, la modulation spatiale nécessite une modifi-
cation du montage optique, qui reste néanmoins minime dans le cas de la self-coherent
camera.
– Une analyse du temps de variation des speckles quasi-statiques, en particulier dans le cas
de télescopes spatiaux, est nécessaire. En effet, la correction et l’analyse dans la même
image permet d’éliminer des speckles inaccessibles aux méthodes temporelles. Là encore,
cela dépend grandement du temps de pose utilisé.
– La self-coherent camera permet de faire immédiatement un post-traitement de l’image,
complémentaire des méthodes ADI, pour extraire l’environnement proche de l’étoile.
I.4.6 Avenir de l’imagerie haut contraste
Pour clore ce chapitre, je présente maintenant quelques uns des missions spatiales, instruments
au sol et bancs optiques dédiés au haut contraste, développés en Europe et aux États-Unis.
L’objectif de cette partie n’est pas tant d’être exhaustif que de montrer la diversité et la vitalité
des projets de recherche dans ce domaine.
I.4.6.1 Projets de missions et instruments
Je présente ici (sans aucune prétention d’exhaustivité) certaines projets de missions spatiales
et au sol incluant à la fois des coronographes et des systèmes de corrections des aberrations en
plan focal.
SPICES (Spectro-Polarimetric Imaging and Characterization of Exoplanetary Systems, Boc-
caletti et al., 2012) est un projet de mission spatiale utilisant l’imagerie directe et un système
d’optique active pour la détection et la caractérisation d’exoplanètes. Spécifiquement conçu pour
la coronographie et le haut contraste, SPICES utilisera un télescope hors axe de 1.5 m. Il a été
proposé en 2012 dans le cadre d’un appel à mission M de l’ESA. Il devrait permettre l’analyse
de différents objets, depuis les disques de poussières (avec une bien meilleure précision que les
instruments actuels) jusqu’aux super-Terres.
EXCEDE (EXoplanetary Circumstellar Environments and Disk Explorer, Guyon et al., 2012)
est un autre projet de télescope spatial hors-axe de 0.7 m de diamètre. Il utilisera lui aussi les
dernières techniques d’optique active pour la correction d’aberrations. Il devrait se spécialiser sur
les disques pour compléter les données recueillies par le HST avec un objectif, en se spécialisant
sur les petits IWA (voir paragraphe I.3.6.4).
W-FIRST for AFTA est la mise en place de la mission W-FIRST (Wide-Field InfraRed Sur-
vey Telescope) sur un télescope AFTA (Astrophysics Focused Telescope Assets) et embarquant
des coronographes et une optique active (Spergel et al., 2013). Ce télescope de 2.4 m serait un
grand atout pour la détection et l’analyse d’exoplanètes en imagerie directe. Cependant, il n’est
malheureusement pas hors-axe 4 et des études doivent être réalisées pour corriger de manière
optimale, grâce à l’optique active, les aberrations d’amplitude introduites dans sa pupille (Shak-
lan et al., 2013). Enfin, ce projet intègre un volet de détection d’exoplanètes par micro-lentilles
gravitationnelles (Sumi, 2012).
4. Le foyer est sur l’axe optique et le miroir secondaire introduit une forte obstruction dans la pupille.
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EPICS pour Exoplanet Imaging Camera and Spectrograph (Kasper et al., 2010) est un futur
instrument haut contraste européen pour l’E-ELT dans le visible et le proche infrarouge. Cet
instrument devrait intégrer les acquis de la seconde génération d’instruments coronographiques
haut contraste (P1640, SPHERE, GPI) et intégrer en plus des systèmes de correction active des
erreurs quasi-statiques. Là aussi, un travail spécifique est à effectuer pour la correction des erreurs
d’amplitude introduites par la segmentation du télescope (798 segments hexagonaux formant un
miroir primaire de 39.3 m).
I.4.6.2 Un tour d’horizon des bancs expérimentaux actuels
Je finis cette partie par une rapide présentation des bancs optiques travaillant dans le do-
maine du haut contraste. Une revue plus complète des performances de certains de ces bancs
est disponible dans Mawet et al. (2012). Cette revue, même si elle date de deux ans et n’intègre
pas les derniers résultats, permet surtout de donner les objectifs en terme de contraste et de
séparations minimales.
Banc haut contraste du centre AMES de la NASA est un banc construit pour l’étude
de la mission EXCEDE. Il est donc orienté vers le développement de télescopes spatiaux et
vers le haut contraste à faible séparation. Il utilise un miroir MEMS de 32 actionneurs et un
coronographe PIAA. Les derniers résultats donnent des résultats de 1.8 10´7 entre 1.2´ 2.0λ{D
et 6.5 10´8 entre 2.0´ 4.0λ{D (Belikov et al., 2013).
Banc du Centre de Recherche Astrophysique de Lyon est un banc construit pour l’étude
du haut contraste avec un analyseur Mach-Zehnder (Langlois, 2001). Il utilise un miroir défor-
mable 12x12 actionneurs.
Banc FFREE de l’Institut de Planétologie et d’Astrophysique de Grenoble pour
Fresnel-FRee Experiment for EPICS. Sans rentrer dans des détails qui sortent du cadre de cette
thèse (où je me suis placé dans le cadre de l’optique de Fourier), ce banc étudie la propagation des
erreurs de phase dans le cadre de la diffraction de Fresnel. Il utilise des techniques de mesure des
aberrations du front d’onde par modulation temporelle et a déjà produit ses premiers résultats
(Vérinaud et al., 2011).
Banc HCIT du Jet Propulsion Laboratory pour High Constast Imaging Testbed. Orienté
principalement vers l’instrumentation spatiale, il est donc intégralement sous vide et équipé de
plusieurs miroirs à empilement (un 64ˆ 64 actionneurs et plusieurs 32ˆ 32). Il est le seul banc à
avoir atteint des contrastes inférieurs à 10´9 (à 3λ{D) en utilisant un coronographe hybrid band
limited (Trauger and Traub, 2007).
Banc haut contraste du Laboratoire d’astrophysique de Marseille est un banc utili-
sant un miroir déformable à bobines de 69 actionneurs. Il utilise aussi un modulateur spatial
de lumière (Spatial Light Modulator, SLM), instrument permettant de modifier localement les
composantes (intensité, phase ou polarisation selon les modèles) de la lumière le traversant. Il
a permis en particulier de développer plusieurs technologies qui serviront à corriger les erreurs
différentielles de SPHERE, comme le senseur de front d’onde en plan focal ZELDA (Zernike
sensor for Extremely accurate measurements of the Low-level Differential Aberrations N’Diaye
et al., 2013) ou le système de mesure des aberrations du front d’onde par modulation temporelle
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Figure I.4.5 – Cette figure tente à la fois de rappeler le principe de l’imagerie haut contraste (du
télescope à l’analyse de données astrophysiques), en indiquant dans quelle partie chaque composante
est décrite dans cette introduction, et d’annoncer la suite de ce manuscrit en précisant les points qui
seront traités de manière approfondie. Les lignes rouges indiquent le passage de la lumière tandis
que les lignes noires indiquent des traitements numériques.
COFFEE (voir paragraphe I.4.3). Il a aussi permis de développer le DZPM tel que je l’ai utilisé
sur le banc THD de l’observatoire de Meudon (N’diaye et al., 2012).
Banc HCIL de Princeton pour High Constast Imaging Laboratory. Ce banc fut l’un des
premiers à utiliser deux miroirs déformables (2 MEMS) pour l’imagerie haut contraste (Pueyo
et al., 2009). D’autres projets y sont développés, dont l’étude de coronographes à pupille non
circulaire (Shaped Pupils, Carlotti et al., 2012) et l’étude d’occulteurs externes, comme le dé-
veloppement de technologies pour la mission THEIA (Telescope for Habitable Exoplanets and
Interstellar/Intergalactic Astronomy, Kasdin, 2010).
Banc THD de l’observatoire de Paris / Meudon pour banc Très Haute Dynamique. Il
est à ce jour le seul à développer la modulation spatiale de speckles. Il est présenté plus en détail
dans la partie II.
Bientôt trois nouveaux bancs optiques vont étudier l’imagerie haut contraste ce qui témoigne
de l’intérêt croissant pour ce domaine. Ces bancs sont développés à l’université de Stanford, au
Space Telescope Science Institute (Baltimore) et à l’observatoire de la Côte d’Azur (Nice) pour
le banc SPEED (Segmented Pupil Experiment for Exoplanet Detection). Ces bancs ont tous en
commun l’étude de la correction des aberrations d’amplitude introduites par la segmentation
du M1 des futurs télescopes au sol et/ou spatiaux. Pour cela ils utiliseront un miroir segmenté
pour simuler la pupille de ces télescopes et deux miroirs déformables pour corriger à la fois les
aberrations d’amplitude et de phase.
Une conclusion à cette introduction
Cette première partie m’a permis de décrire précisément le contexte de l’imagerie directe et
le formalisme que j’utiliserai pour parler de haut contraste. J’ai aussi introduit les notations qui
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seront utilisées dans les différentes parties de cette thèse. Ces notations sont rappelées dans le
tableau 1 à la page 23. La figure I.4.5 rappelle le fonctionnement d’un instrument haut contraste
en précisant entre parenthèses pour chacune de ses composantes les parties de mon manuscrit
qui lui sont dédiées. Ainsi, la partie instrumentation de mon travail, en particulier sur les miroirs
déformables, est développée en II. Pour mettre en perspective les résultats de cette analyse, une
petite revue des technologies existantes a été faite dans le paragraphe I.3.7.3. La partie estimation
et correction de speckles en plan focal, qui a été introduite au chapitre I.4, est traitée dans la
partie III. Enfin, le traitement de données de type ADI que j’ai décrit au paragraphe I.3.8 est
utilisé dans la partie IV pour l’analyse de disques circumstellaires.
Bill Watterson, Calvin and Hobbes
Deuxième partie
Le banc très haute dynamique
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Dans cette partie, je présente en détail le banc très haute dynamique (THD) de l’observatoire
de Paris / Meudon. Lors de mon arrivée au LESIA, le banc THD était déjà en place et fonctionnel,
notamment grâce au travail des deux précédents doctorants, Raphaël Galicher (Galicher, 2009)
et Marion Mas (Mas, 2012). Ce développement m’a permis de commencer rapidement une étude
expérimentale qui sera décrite dans la partie III.
Le chapitre II.1 est une description générale du banc THD, de ses objectifs, et de ces évolutions
durant ma thèse. Au niveau optique, le banc n’a pas subi de modifications importantes durant
la période de ma thèse où j’ai travaillé dessus. Cependant, une refonte du système de contrôle
à distance du banc (paragraphe II.1.8) a nécessité le développement de nouvelles procédures
software en Labview auquel j’ai participé. J’ai aussi aidé, toujours en Labview, au développement
de procédures pour la boucle de correction avec la self-coherent camera. Je décrirai cette boucle
à part, dans la partie III.
Les chapitres suivants sont consacrés aux composants de ce banc sur lesquels j’ai travaillé en
détail durant ma thèse. J’ai ainsi réalisé l’intégration, dans le software et sur le banc optique,
d’un nouveau détecteur. J’ai réalisé une caractérisation complète de ce détecteur, qui sera décrite
dans le chapitre II.2. Enfin, dans le chapitre II.3, je décris les résultats d’une analyse que j’ai
réalisée durant ma thèse sur le miroir déformable Boston Micromachines, utilisé sur ce banc.
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Chapitre II.1
Une description du banc THD
Je décris dans ce chapitre le banc THD sur lequel j’ai travaillé durant ma thèse pour obtenir
mes résultats expérimentaux. Je commence par une présentation général du banc et de ces
objectifs dans les paragraphes II.1.1 et II.1.2. Les paragraphes II.1.3 à II.1.6 sont ensuite consacrés
au composants optiques de ce banc, en omettant les détecteurs et le miroir déformable, qui seront
traités à part et de manière plus détaillée dans les chapitres suivants. Dans les paragraphes II.1.7
et II.1.8, je décris ensuite la partie software, réalisée en Labview et permettant de contrôler
le banc THD. Les procédures développées pour la boucle de correction avec la self-coherent
cameraseront quant à elle décrites précisement dans la partie III. Enfin, je conclus cette partie
par une description des futures évolutions du banc THD.
II.1.1 Présentation général et objectifs
Le banc THD a été développé depuis 8 ans pour étudier les problématiques d’imagerie à
haut-contraste, principalement pour des applications spatiales. Il est en particulier le seul banc
à ce jour à intégrer la technique de la self-coherent camera pour la correction de speckles en plan
focal. Le banc s’est tout d’abord développé pour obtenir de très bonnes performances en lumière
monochromatique, puis s’est ouvert à d’autres sources, coronographes et méthodes d’analyse de
front d’onde pour effectuer des corrections en plus large bande.
Les niveaux de contrastes atteints nous rendent sensibles aux moindres perturbations. Ainsi,
les changements de température et la turbulence de l’air vont introduire des aberrations en phase
et en amplitude qu’il s’agira, avant toute correction, de limiter. En outre, les poussières de la
salle, en se déposant sur les optiques, vont aussi limiter les performances du banc en créant de la
lumière diffusée. Le banc THD se trouve donc sur une table avec mouvements amortis, elle même
dans une salle blanche de classe 101000. Cette salle est thermalisée à quelques dixièmes de degrés
près. Toutes les électroniques non-essentielles ont aussi été placées dans une pièce mitoyenne de
la salle blanche. Pour limiter les turbulences de l’air, plusieurs solutions ont été pensées. D’une
part, un coffrage a été spécialement conçu pour ce banc. De plus, le faisceau est à dessein proche
de la table (8.5 cm), ce qui permet de limiter la hauteur de ce coffrage et donc la turbulence en
son sein. Enfin, à part pour les étalonnages les plus robustes (recentrage du Lyot, par exemple), il
est possible d’actionner le banc depuis la salle de contrôle, mitoyenne. Le système de contrôle du
banc, qui sera décrit dans le paragraphe II.1.8 permet de travailler plusieurs heures sans entrer
dans la salle blanche. Pour limiter les vibrations sur le banc, la souﬄerie de la salle blanche
est éteinte lorsque qu’il est utilisé. Contrairement à certains autres bancs haut-contraste et bien
qu’il soit orienté pour le développement spatial, ce banc n’est pas sous vide et il n’est pas prévu
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de l’y mettre pour le moment pour des questions de budget. L’un des objectifs de ce banc est
donc aussi d’arriver à des vitesses de correction d’une centaine de Hertz pour minimiser les effets
résiduels de la turbulence interne au banc.
II.1.2 Trajet optique
La figure II.1.1 présente une photo du banc (en février 2013) tel que je l’ai utilisé pour
produire les données de Mazoyer et al. (2014a). Certaines modifications ont été apportées depuis,
au niveau des coronographes, que je détaillerai principalement dans le paragraphe II.1.3.2. Sur
cette figure, j’ai indiqué le chemin parcouru par le faisceau en rouge. En bleu, je montre les
différents composants qui seront décrit plus précisément dans cette partie. En vert, j’ai indiqué
les endroits où se forment les plans pupilles et focaux sur le banc.
Les sources lumineuses (paragraphe II.1.5) ne sont pas situées dans la salle blanche et la
lumière est amenée sur le banc par un système de fibre dont la sortie simule l’étoile et est
située en PF1 sur la figure II.1.1. Le faisceau est ensuite réfléchi par un miroir parabolique hors-
axe (ou parabole hors-axe, ou PHA) noté PHA1 sur la photo puis envoyé sur le miroir tip-tilt
(paragraphe II.1.7). Ce miroir tip-tilt est situé 90 mm avant le premier plan pupille (PP1), où
se trouve la pupille de notre “télescope” qui fait 8.1 mm. Cette pupille est un diaphragme sans
obstruction centrale ni araignées. Après ce plan pupille, on trouve deux PHA (2 et 3) d’affilée
sans autres composants. Un plan focal (PF2) se forme donc entre les deux mais n’est pas utilisé.
Le faisceau collimaté est alors réfléchi sur le miroir déformable (chapitre II.3) qui se trouve dans le
second plan pupille afin de corriger la phase. Le faisceau est ensuite focalisé par la PHA3 (utilisée
une seconde fois) sur le masque de phase coronographique (paragraphe II.1.3) en plan focal (PF3).
Le faisceau est une dernière fois collimaté pour le passage du diaphragme de Lyot (PP3) modifié
pour l’utilisation avec la self-coherent camera (paragraphe II.1.4). Enfin une dernière PHA et un
miroir plan sont utilisés pour faire sortir le faisceau du coffrage et le focaliser sur les détecteurs
(PF4). Deux détecteurs sont montés sur le banc (paragraphe II.2) : un CCD et un sCMOS. Un
miroir plan sur monture magnétique peut être ajouté ou enlevé pour envoyer le faisceau sur le
détecteur utilisé. La photo de gauche de la figure II.1.2 montre les deux premiers plans pupilles
et le plan focal du coronographe (PF3) dans lequel est placé un FQPM.
Les PHA sont en Zerodur et ont une rugosité de surface testée de quelques nm RMS. La
focale F mesurée des PHA 2, 3 et 4 est de 908.6 mm (˘1%) ce qui donne une ouverture de
F {D “ 112.2, en particulier sur le miroir et le coronographe.
Enfin, la roue à filtre permet d’accéder à plusieurs modes :
– Le mode de correction. Cette position de la roue à filtre ne place rien devant le faisceau.
– Le mode flat permet d’éclairer uniformément le plan focal, ce qui permet d’observer le
FQPM et de centrer la caméra sur celui-ci avant la correction. Pour cela, un miroir est
inséré dans ce mode dans la roue à filtre, face réfléchissante vers PHA1. Ce miroir est
éclairé par une lampe à lumière diffusée que l’on aperçoit sur la figure II.1.1.
– Le mode dark permet, sans modifier le flux de la source, de bloquer le faisceau et de prendre
des poses d’obscurité (darks).
– Plusieurs filtres de densité neutre, qui seront décrits dans le paragraphe II.1.6, peuvent être
introduits dans le faisceau.
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Lyot	  
Référence	  1	  (réglable)	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  2	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  3	  
PP	  3	  
Miroir	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PP	  1	  
Figure II.1.2 – Sur la photo de gauche, je montre les 2 premiers plans pupilles et focaux du
banc. De droite à gauche, on aperçoit le premier plan pupille (PP1, qui contient la pupille) puis le
second plan pupille (PP2, où se trouve le miroir déformable) et enfin le troisième plan focal (PF3),
où se trouve le masque coronographique (ici un FQPM). Entre les deux premiers plans pupilles se
trouve un plan focal (PF2), inutilisé pour le moment. Entre chacun de ces plans se trouve un miroir
parabolique, hors cadre. Sur la photo de droite, je montre le troisième plan pupille, contenant le
diaphragme de Lyot, au centre et les diaphragmes de référence, autour.
II.1.3 Les coronographes
II.1.3.1 FQPM
Le coronographe que j’ai utilisé dans le cadre de mes manipulations est un FQPM développé
par le pôle instrumental du GEPI (Galaxies, Etoiles, Physique et Instrumentation). Ce masque
n’est pas achromatique (le déphasage de pi est obtenu par la traversée de couche de silice, voir
équation I.3.23) et est optimisé pour la longueur d’onde 637 nm. On peut l’observer sur la gauche
de la photo II.1.2. Le diaphragme de Lyot utilisé est une pupille de 8 mm (soit un filtrage à 99%
de la pupille d’entré, de 8.1 mm).
Les résultats obtenus avec ce coronographe sont présentés dans les publications reproduites
dans la partie III. Cependant, l’un des objectifs de ce banc est d’obtenir des performances en
contraste avec de larges bandes. Des coronographes plus achromatiques ont donc été montés
depuis. Il s’agit aussi de montrer que la self-coherent camera est utilisable avec plusieurs corono-
graphes.
II.1.3.2 Autres coronographes utilisés sur le banc THD
Depuis récemment, il est possible d’introduire un apodiseur àmicro-dots sur le diaphragme de
Lyot. En effet, l’utilisation de l’apodisation pourrait permettre l’amélioration des performances
en contraste du banc THD (voir partie III) et certains coronographes (comme le FQPM) ne
supportent pas l’apodisation en plan pupille.
Enfin, deux nouveaux types de coronographes ont été montés récemment sur le banc THD :
Multi-FQPM (MFQPM) (Galicher et al., 2011) Ce coronographe, développé au LESIA, est
un assemblage de trois coronographes FQPM (optimisés pour 630 nm, 631 nm et 639 nm) et
trois masques de Lyot en série . Les trois diaphragmes de Lyot filtrent respectivement le faisceau
de 97.7%, 96.2% et 95.3% (en cumulé).
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Ce coronographe permet d’obtenir de meilleures performances en large bande qu’un FQPM
simple. La complexité de cet instrument fait qu’il demande une longue période de réglage et n’est
donc pas rapidement substituable à un autre coronographe. En particulier, son utilisation avec
la self-coherent camera nécessite l’alignement des diaphragmes de référence successifs dans les
plans de Lyot.
DZPM (Soummer et al., 2003) Ce coronographe a été décrit au paragraphe I.3.6.6.1. Celui
que nous utilisons sur le banc THD est issu d’un partenariat avec le LAM. Les spécifications
de ce masque (voir équation I.3.26) ont été optimisées pour maximiser le contraste dans la zone
1-10 λ{D, pour une bande passante centrée sur λ0 “ 665 nm et de largeur ∆λ “ 133 nm
(Rλ “ 5). L’apodisation chromatique de ce coronographe (N’diaye et al., 2012) est obtenue avec
un apodiseur à micro-dots (voir revue dans Martinez, 2008), introduit dans la pupille d’entrée,
et qui a pour équation :
P pρ,λq “
$&%1` ω1
´ ρ
D
¯2 ` ω2 ´ ρ
D
¯4
si ρ ă D{2
0 sinon.
(II.1.1)
où ω1 et ω2 ont aussi été optimisés pour ces caractéristiques. Enfin, le diaphragme de Lyot est
le même que celui utilisé pour le FQPM : pupille de 8 mm soit un filtrage à 99% de la pupille
d’entrée (8.1 mm)
II.1.4 Diaphragmes de référence
A partir du montage optique d’un coronographe classique, on obtient celui de la self-coherent
camera en ajoutant un ou plusieurs diaphragmes de référence dans le plan de Lyot (voir Fi-
gure II.1.2, droite).
J’ai utilisé plusieurs diamètres de diaphragme de référence pour réaliser une étude paramé-
trique publiée dans Mazoyer et al. (2013a). Les diaphragmes de référence disponibles sont de
diamètre 0.3 mm, 0.35 mm, 0.4 mm, 0.5 mm, 0.8 mm et 1.5 mm soit γ “ 26.7, 22.9, 20.0, 16.0,
10.0 et 5.3 dans le cas du Lyot de 8 mm utilisé avec le FQPM. Ces références sont toutes sur une
petite barrette, et il est possible de changer ces tailles sans rentrer dans la salle. En juin 2013,
un second diaphragme de référence a été installé, puis en mars 2014 un troisième, tout deux de
taille 0.3 mm pour le moment.
II.1.5 Sources
Nous utilisons deux sources différentes sur le banc THD, qui sont injectées depuis la salle de
contrôle dans une fibre qui rentre dans la salle blanche. La première source est une diode laser
stabilisée en température. Ses caractéristiques spectrales sont résumés dans le tableau II.1.1. Sa
puissance est de 70 mW.
La source blanche est de marque Fianium et produit un spectre relativement plat entre 450
nm et 2000 nm avec une puissance de 2.4 W. Avant son entrée dans la fibre qui l’amène au banc,
on peut insérer plusieurs filtres dont les caractéristiques sont résumées dans le tableau II.1.1.
Les nouveaux coronographes introduits sur le banc ont permis une amélioration des perfor-
mances en contraste en large bande chromatique. De nouveaux filtres plus larges (λ “ 641 nm,
∆λ “ 80, λ{∆λ “ 8) et situés à des bandes plus éloignées (λ “ 615 nm et λ “ 675 nm) ont donc
été ajoutés.
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Source λ (nm) ∆λ (nm) λ{∆λ
Diode laser 636.9 ă 1 ą 600
633.2 7.5 84.4
Source blanche 637.4 9.9 64.4
filtrée 643.7 9.4 68.5
652.2 35.0 18.6
657.1 8.6 76.4
Table II.1.1 – Positions centrales et largeurs des bandes spectrales sur le THD tel que je l’ai utilisé
(traduit depuis Mazoyer et al., 2014a).
II.1.6 Filtres de densités neutres et mesure du contraste
Une fois les images de la correction haut-contraste enregistrées, la mesure de leur performance
(équation I.3.25) nécessite d’avoir accès à une fonction d’étalement du point non-coronographiée
et non saturée. On essaiera de placer le niveau des speckles au fond du DH à un niveau pour
être sensiblement au dessus du bruit. Prenons un exemple, où ce niveau correspond à 300 ADU.
En considérant une correction à un niveau de contraste de 3.10´8, le maximum de la fonction
d’étalement du point non coronographiée se trouve donc vers 1010 ADU, bien au delà des limites
de saturation de ce détecteur. J’explique dans ce paragraphe la méthode que j’ai utilisée pour
mesurer les contrastes pour les articles insérés dans cette thèse et pour les bandes spectrales
présentées dans le paragraphe précédent. Pour des raisons expliquées à la fin de ce paragraphe,
cette méthode n’est pas utilisée pour les plus larges bandes spectrales.
La roue à filtre contient donc deux filtres de densité neutre, l’une atténuant les intensités
de 104 et l’autre de 106. J’appellerai ces densités ND4 et ND6 respectivement. La mesure du
contraste d’une image telle que je l’ai faite pour les résultats de mes articles s’est effectuée de la
façon suivante :
1. A la fin de la correction, les images des résidus stellaires sont enregistrées avec un certain
flux. On essaie que le flux soit suffisamment important dans les zones de meilleur contraste
(au fond du DH) pour limiter l’influence du bruit de détecteur.
2. On ajoute la ND4 ou 6, selon le niveau de contraste estimé.
3. Tout en gardant le flux de la source constant, on ajoute une rampe de phase au front
d’onde grâce au miroir tip-tilt, ce qui permet d’obtenir une image de la fonction d’étalement
du point, hors de l’axe du coronographe (on évite aussi qu’elle soit placée sur l’une des
transitions du FQPM ou du MFQPM).
4. On enregistre une image de la fonction d’étalement du point. La source se retrouve donc
dans la position d’un compagnon hors axe, ce qui permet de prendre en compte l’atté-
nuation lors du parcours chemin optique (passage par le Lyot, transmission des optiques)
qu’un tel compagnon subirait.
5. On ajuste une gaussienne sur cette image, ce qui permet de trouver la valeur du maximum
de la fonction d’étalement du point en ADU.
6. Cette valeur est multipliée par la valeur de l’atténuation de la ND à la longueur d’onde
considérée. On utilise la valeur obtenue pour normaliser les images de la correction. On
prend ensuite l’écart type pour calculer le contraste dans la zone voulue.
J’ai mesuré la transmission de ces ND aux différents flux offerts sur le banc THD. Pour cela,
j’ai utilisé une autre densité neutre d’atténuation 102 (appelé ND2). Les rapports de contraste
entre chaque ND (2 ordres de grandeurs seulement) sont accessibles au détecteur. J’ai donc
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Figure II.1.3 – Évaluation de l’atténuation des différents filtres ND pour les bandes accessibles
sur le banc
mesuré l’atténuation de la ND2, puis de la ND4 par rapport à la ND2, puis de la ND6 par
rapport à la ND4 et déduit l’atténuation de ces filtres pour chacune des bandes accessibles sur
le banc. Les résultats sont représentés sur la figure II.1.3.
Cette figure montre que les ND2 et ND4 fournissent bien une atténuation constante de 102
et 104 à toutes les bandes considérées. En revanche la ND6 produit une atténuation assez chro-
matique (de 8.105 pour la source monochromatique à 4.105 pour le filtre à 660 nm).
Pour cette raison, cette méthode n’est plus utilisée depuis pour évaluer les performances en
contraste pour de plus larges bandes spectrales. Dans ce cas, elles sont en effet mesurées en
utilisant un spectromètre prélevant une petite quantité de la lumière injectée dans la fibre. La
linéarité de cet instrument a été vérifiée. En faisant varier les temps d’acquisition, il permet donc
de mesurer le rapport entre un premier flux lumineux, utilisé lors de la correction et un second
flux, utilisé pour prendre une image non saturée de la fonction d’étalement du point, hors de
l’axe du coronographe.
II.1.7 La boucle tip-tilt
Plusieurs solutions de contrôle du til-tilt ont été testées sur le banc THD par d’autres étu-
diants de Pierre Baudoz. En effet, les coronographes à petit IWA (voir paragraphe I.3.6.5) sont
particulièrement sensibles aux erreurs de tip-tilt. Je n’ai jamais travaillé sur ces méthodes et je
les présenterai donc assez rapidement.
La technique de Mas et al. (2012), développée plus longuement dans Mas (2012), permet
d’estimer les aberrations de tip-tilt en amont d’un coronographe FQPM (centrage de la source sur
le masque coronographique). Cette solution utilise la forme caractéristique des erreurs de centrage
sur un FQPM (une tache d’airy coupé en deux par une transition, aussi appelée forme en haricots)
pour les corriger grâce au miroir tip-tilt. Cependant, avec les changements de coronographes
récents, cette méthode est devenue inutilisable.
Une autre méthode pour la correction des aberrations de bas ordre en amont du coronographe
a donc été implémentée sur le THD (Singh et al., 2014). Cette méthode, un peu comme le
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système CAL, utilise la lumière rejetée par le coronographe, cette fois en utilisant une couronne
réfléchissante autour du Lyot. Cette lumière est focalisée sur une camera, non représentée sur la
photo du banc. Après un premier centrage, une boucle fermée permet de détecter le mouvement
de la source par rapport au coronographe et, grâce à un miroir tip-tilt, de corriger ces erreurs.
La méthode de Mas et al. (2012) permet aussi de corriger les erreurs en aval du coronographe
(mouvement de la caméra par rapport au masque du coronographique) en utilisant un asservis-
sement des mouvements du détecteur sur les speckles situés dans une couronne autour du centre
de la fonction d’étalement du point. Cette méthode a aussi été testée sur le banc THD.
Le miroir tip-tilt utilisé sur le banc est un prototype développé pour l’instrument SPHERE.
Il s’agit d’un miroir plan monté sur deux axes de rotation et orienté par deux actionneurs pié-
zoélectriques. Sa course maximale est de 2 mradians et une précision de mouvement de 0.16
µradians.
II.1.8 Contrôle à distance
Dans la salle voisine du banc se trouve la salle de contrôle. Les câbles, fibres ainsi que les
tuyaux d’arrivé d’eau (permettant le refroidissement du détecteur Neo) passent par une ouverture
dans le mur entre les deux salles. Durant ma thèse, nous sommes passés de deux ordinateurs
contrôlant indépendamment les composants du banc, à trois ordinateurs, que j’appelle THD 1,
THD 2 et THD 3, reliés ensemble par un réseau interne. Ce changement a nécessité d’importantes
modifications du software en Labview auxquelles j’ai participé activement durant toute ma thèse.
Les différentes fonctions assurées par les trois ordinateurs sont décrites dans le schéma II.1.4.
THD 1 est la machine principale du banc, d’où l’on active le programme main.vi contrôlant
toutes les opérations du banc directement ou via TDH 1 et 3. Parmi les éléments qu’il contrôle
directement, on peut citer le miroir déformable et le miroir tip-tilt, la roue à filtre et la lampe à flat
ainsi que le détecteur Pike. Les sources sont aussi contrôlées depuis cette machine, directement
via l’intensité envoyée à la diode pour la source monochromatique et via trois moteurs (contrôlés
par USB) permettant l’injection de la lumière dans la fibre et la roue à filtres pour la source
blanche.
THD 2 est en charge du contrôle des moteurs, par USB. Il permet ainsi de contrôler les
mouvements des caméras en X,Y et Z (en focus). Il est aussi en charge des moteurs du plan de
Lyot : deux moteurs pour contrôler la position et la taille de l’un des diaphragmes de référence
dans le plan du Lyot et un moteur pour déplacer un cache pour pouvoir masquer les différents
diaphragme dans le plan du Lyot (0, 1 ou 2 diaphragmes de référence, avec ou sans diaphragme
de Lyot). Enfin, il contrôle aussi un moteur qui permet d’activer une lentille juste à la sortie du
coffrage du banc. Cette lentille permet, lorsqu’elle est mise en place, d’observer le plan pupille
avec les détecteurs. THD 2 permet aussi depuis récemment de contrôler la boucle tip-tilt par
réflexion sur le masque de Lyot. Tous ces moteurs sont contrôlés par Labview et peuvent être
activés directement depuis THD 1.
THD 3 contrôle le détecteur Neo et est utilisé pour la multiplication matricielle dans la
boucle de correction. Lors de l’activation de cette boucle, il renvoie donc les commandes pour le
miroir déformable au THD 1.
II.1.9 Le banc THD 2
Le déménagement du banc vers une nouvelle salle blanche de classe supérieure permettra
sans doute d’améliorer les performances du banc. Il est aussi prévu à court terme d’ajouter deux
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Ordinateur	  
THD	  1	  
(Labview)	  
Ordinateur	  
THD	  2	  
Ordinateur	  
THD	  3	  
Ordinateur	  
THD	  1	  
(IDL)	  
• Programme maitre (Labview) 
• Miroir déformable 
• Miroir tip-tilt 
• Roue à filtre 
• Flux source monochromatique 
• Moteurs X,Y,Z Pike (3)  
• Acquisitions images  
Neo 
• Multiplication  
matricielle 
• Moteurs X,Y,Z Neo (3) 
• Moteurs du Lyot (3) 
• Moteur plan focal /  
plan pupille (1) 
• Ajout récent : seconde 
camera Pike pour  
boucle tip-tilt 
Matrice contrôle 
Commandes  
moteurs 
Commandes 
TT 
Commandes  
DM 
Contrôle 
Neo 
Matrice  
interaction 
Paramètres 
SCC 
Config. 
THD 
Figure II.1.4 – Schéma expliquant les rôles de chaque ordinateur dans le contrôle du banc. On
a utilisé les notations TT pour miroir tip-tilt et DM pour miroir déformable. Les traits rouges
représentent des échanges entre les programmes IDL et Labview d’une même machine, les traits
noirs des échanges entre machines, souvent par TCP/IP.
miroirs déformables (un MEMS de 32 x 32 actionneurs et un MEMS de 12 x 12 actionneurs) en
plus de celui déjà présent.
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Chapitre II.2
Détecteurs
Cette partie présente dans un premier temps les deux détecteurs installés sur le banc THD.
Je poursuis ensuite par la caractérisation précise du détecteur Neo de la marque Andor que j’ai
effectuée durant mon doctorat.
II.2.1 Présentation des détecteurs
Deux détecteurs sont utilisables sur le banc, un CCD AVT Pike F-0.32B qui sera appelé Pike
par la suite et un CMOS Neo de la marque Andor, que l’on appellera Neo par la suite. Leur
caractéristiques sont rappelées dans le tableau II.2.1. La principale motivation de l’achat de ce
second détecteur a été sa grande dynamique. En effet, les objectifs particuliers du banc THD
nécessitent de traiter des zones très éclairées et des zones faiblement éclairées dans une même
image. Il est donc intéressant d’utiliser un détecteur possédant à la fois une haute valeur de
saturation et un bruit de lecture très faible.
Nom du détecteur Pike Neo
Taille totale 640 x 480 2592 x 2160
Taille des pixels 7.4 µm 6.5 µm
Format des données 14 bits 11 bits – 16 bits
Bruit de lecture (ADU) 18 3.6
Bruit de lecture (e´) 14.4 3.2
Gain (e´/ADU) 0.8 0.9
Saturation (ADU) 16000 57000 (35000)
Table II.2.1 – Caractéristiques des détecteurs du banc THD.
La caméra Neo est refroidie jusqu’à ´40oC grâce à un système de modules Peltier. Lors de
son arrivée, ces modules évacuaient la chaleur grâce à une souﬄerie. Ce système ne pouvait donc
pas être utilisé dans la salle blanche durant la correction sans introduire de mouvements d’air
importants. J’ai donc fait une rapide étude comparative des systèmes de refroidisseur à circula-
tion d’eau et mis en place ce refroidissement. J’ai ensuite développé en Labview la majorité des
codes pour son intégration au système décrit dans le paragraphe II.1.8, une première fois sur un
ordinateur avec un processeur en 32 bits puis une seconde fois quand j’ai mis à jour le logiciel
de la caméra (mise à jour qui introduisait des modifications non compatibles avec les codes que
j’avais développés avec les versions précédentes) sur un ordinateur avec un processeur en 64 bits.
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Enfin, j’ai surtout fait une étude des capacités de cette caméra, présentée dans ce chapitre.
Figure II.2.1 – La camera Neo d’Andor
telle qu’elle est installée sur le banc THD.
Les tubes sur le côté permettent le refroidis-
sement à eau (la pompe et le compresseur se
trouve dans la pièce de contrôle. On aperçoit
deux moteurs (le “tube” vertical et le paral-
lélépipède noir au dessus du détecteur) qui
permettent le centrage de la caméra sur le
masque coronographique. Un troisième mo-
teur permet de régler la focalisation sur la
caméra mais n’est pas visible sur cette image.
Pour obtenir une image Ic, corrigée des effets d’un détecteur à partir de l’image brute Ib,
renvoyée par le convertisseur, on effectue l’opération suivante :
Ic “ pIb ´DqG (II.2.1)
où D est une pose d’obscurité (un dark) prise au même temps de pose que l’image et où G est
un gain local pour chaque pixel calculé de la façon suivante :
G “ pF¯ ´ D¯q{pF ´Dq (II.2.2)
où F désigne une image uniformément éclairée (un flat) et où F¯ désigne la moyenne spatiale de
F . Cette étude, en plus de caractériser la caméra, tentera aussi d’identifier les termes de cette
équation pour l’utilisation de ce détecteur sur le banc THD . J’ai mené cette étude en utilisant
dans un premier temps une sphère intégrante, prêtée par Tristan Buey puis une source étendue
de type DEL (prêtée par Marie Glanc et Guillaume Chenegros) permettant d’éclairer uniformé-
ment et à la même longueur d’onde l’intégralité du détecteur.
Dans un CMOS, chaque pixel (ou photodiodes) possède son propre convertisseur charge/tension
et amplificateur qui transforme les électrons en ADU (analog to digital units, l’unité de sortie de
la caméra). L’avantage de ces caméras est que l’on peut changer le gain indépendamment pour
chaque pixel. La société Andor propose un système électronique avec plusieurs types de convertis-
seur intégrés. Certains modes sur 11 bits ont des gains très grands (ą 7e´{ADU) qui permettent
d’atteindre de hauts niveaux d’ADU mais ne sont pas précis. D’autre modes, toujours sur 11 bits,
ont un gain beaucoup plus faible (ă 0.6e´{ADU), qui leur permet d’être précis aux faibles flux.
Il est possible aussi de combiner ces deux modes, et la Néo, en fonction de l’éclairement du pixel
et du temps de pose, choisit quel convertisseur utiliser pour son traitement. Pour des valeurs
supérieures à 211 ADU sur le convertisseur de gain faible, on bascule alors automatiquement sur
l’autre convertisseur (de gain fort, aussi sur 11 bits). Finalement, la camera peut atteindre un
nombre d’ADU codé sur 16 bits (et une saturation à 216 “ 65536) dans les parties de fort flux
de l’image, tout en gardant un bruit de détecteur de quelques électrons, utiles pour les parties
de faibles flux. Cette propriété, très intéressante dans le cas de la haute dynamique, a motivé
l’achat de ce détecteur. Cependant, que le gain de notre détecteur est constant pour tout flux
(sinon le rapport du nombre d’ADU dans deux parties de l’image ne correspond pas au même
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rapport en photons).
Pour cette configuration particulière et pour la température d’utilisation (´40oC), j’ai étudié
les caractéristiques de la camera : bruits de lecture, bruit thermique et pixels chauds dans le
paragraphe II.2.2 puis linéarité et gain dans le paragraphe II.2.3. J’ai pris à chaque fois des
images 2000x2000 (l’image de taille maximale, 2560 x 2160 posait parfois des problèmes de
mémoire vive sur l’ordinateur) centrées sur le détecteur.
II.2.2 Bruit de lecture, bruit thermique et pixels chaud
Je mesure tout d’abord le bruit de détecteur. Celui-ci s’obtient en mesurant des images sans
éclairement et sans bruit thermique (camera refroidie à ´40oC et temps de pose le plus court
possible). Pour limiter l’influence d’une variation spatiale du niveau, j’ai pris 100 différences
d’images sans éclairement à 10 ms. Je calcule ensuite l’écart type temporel pour chaque pixel,
et l’on déduit le bruit en faisant la moyenne spatiale (et en divisant par
?
2 car l’on a pris une
différence d’images). J’obtiens un bruit de détecteur de 3.6 ˘ 2.3 ADU, ce qui fait avec le gain
calculé plus bas un bruit de 3.2˘ 2.1 e´.
Toujours en maintenant le refroidisseur à ´40oC, j’étudie maintenant la variation du bruit
thermique avec le temps de pose. J’ai donc pris des images sans éclairement pour des temps de
pose variant de 1 ms à 3 s, et l’on étudie maintenant le niveau sans éclairement (appelé “offset”
en anglais) en fonction du temps. J’observe une variation exponentielle, mais la variation de ce
niveau moyen est inférieur à 0.8 ADU pour les durées considérées (de 99.1 ADU pour 10 ms à
99.8 ADU pour 3 s), ce qui est faible en comparaison du bruit de détecteur. Je considère donc
que le niveau de base de détecteur est quasiment constant en fonction du temps de pose, tant
en niveau moyen, qu’en variation spatiale. Je peux donc considérer, pour cette température de
caméra, que la pose pour le biais (bias frame) et la pose d’obscurité (dark frame) sont identiques
pour l’application pendant la correction quel que soit le temps de pose. Dans l’équation II.2.1 il
est donc légitime d’appliquer une pose d’obscurité D mesurée avec un temps égal à 10 ms quelle
que soit la valeur de la pose de l’image Ib.
J’étudie maintenant la qualité des pixels de la camera. A ´40oC, on trouve environ 1% de
pixels défectueux sur le détecteur. Un filtre peut être utilisé (directement implémenté dans la
caméra) pour mettre ces pixels à la valeur moyenne de leur 8 voisins. Je passe maintenant à
l’étude de la linéarité du détecteur en fonction du temps et du gain.
II.2.3 Linéarité et gain
En gardant le flux de la lampe à flat constant, j’augmente progressivement les temps de pose
(de 1 ms à 3.5 s). Je prend ensuite plusieurs images moyennées auxquelles je retire l’intensité
moyenne sans éclairement (celle pour 10 ms, mais ce choix n’a pas d’importance pour la plage de
temps de pose considérée vu la faible incidence du courant de d’obscurité). Je prend ensuite la
moyenne spatiale sur tout le détecteur. Les résultats de cette étude de linéarité sont présentés sur
la figure II.2.2. A gauche, les losanges rouges représentes ce niveau moyen pour un temps donné.
Je remarque la saturation à la valeur maximum accessible au convertisseur, soit 216 “ 651536,
que l’on a représentée par une courbe pointillée bleue. Enfin, j’ai ajusté une droite en prenant
les points allant de 7 ms à 800 ms. J’ai représenté cette droite en pointillés noirs sur cette figure.
A droite de la figure II.2.2, j’ai représenté l’écart à cette linéarité (en pourcentage) en fonction
du temps de pose, pour des temps de pose allant de 0 à 20 ms (en haut) puis en fonction de
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l’intensité moyenne sur toute la gamme du détecteur (en bas). La ligne pointillée indique un
écart de 5%. On observe que pour les très petits temps de pose (inférieur à 10 ms) on s’écarte
beaucoup de la linéarité. Les niveaux obtenus pour ces valeurs étant encore très supérieurs au
bruit du détecteur (200 ADU à 9 ms), on déduit que la perte de linéarité est plutôt due au fait que
le détecteur ne peut pas être utilisé pour cette taille (2000x2000) à des temps de pose inférieure à
10 ms. Pour des valeurs ą 10 ms, on reste inférieur à 5% d’écart à la linéarité quasiment sur toute
la gamme de la camera (jusqu’à 631000 ADU). On voit donc que la linéarité de cet instrument
est bonne.
Figure II.2.2 – Linéarité de la camera Neo. A gauche, les points de l’intensité moyenne en
fonction du temps de pose en rouge. J’ai tracé la droite en pointillés noirs en ajustant sur les valeurs
de 10 a 270 ms. La droite en pointillés bleus est au niveau maximum atteint par le convertisseur
(216 “ 651536). A droite, j’ai tracé l’écart à cette linéarité (en pourcentage) en fonction du temps
de pose, pour des temps de pose allant de 0 à 20 ms (en haut) puis en fonction de l’intensité
moyenne sur toute la gamme du détecteur (en bas).
J’étudie maintenant le gain du détecteur. En reprenant les images utilisées précédemment,
et comme pour le calcul du bruit, on fait des différences d’images 2 à 2 (pour limiter l’influence
d’une éventuelle variation du niveau sans éclairement), dont on prend la variance spatiale. Je
trace la valeur obtenue en fonction du niveau moyen dans les images sur la figure II.2.3 (en haut
à gauche) pour des niveaux allant de 0 à 216 “ 651536 ADU. On remarque qu’on a une stagnation
de la variance, donc une saturation électronique à 331000 ADU. Cette valeur est cohérente avec
la valeur trouvées lors de l’étude de la linéarité intensité – temps de pose. En dessous de cette
valeur, on observe un comportement linéaire : en haut à droite, j’ai représenté un grossissement
de cette même courbe pour des niveaux allant de 0 à 301000 ADU. J’ai ajusté en pointillés noirs
une droite sur les points de 31000 et 201000 ADU. Cette droite a pour coefficient directeur 2.13,
ce qui donne le gain en prenant l’inverse et en multipliant par deux (car on a pris une différence
d’images et la variance est donc deux fois la variance pour une seule image). On obtient donc un
gain de 0.94 e´{ADU.
Cependant, on remarque une cassure de pente pour les valeurs entre 31000 et 41000 ADU. On
représente sur la même figure, en bas, un grossissement de cette même courbe pour des niveaux
allant de 0 à 31000 ADU. J’ai tracé en pointillés noirs la même droite que précédemment et ajusté
en plus en pointillés bleus une droite sur les points 200 et 11600 ADU. On observe que les parties
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Figure II.2.3 – Gain de la camera Neo. En haut à gauche, je trace en rouge la variance spatiales
de la différence de deux images au même flux en fonction du niveau moyen dans l’image pour des
niveaux allant de 0 à 216 “ 65536 ADU. En haut à droite, un grossissement de cette même courbe
pour des niveaux allant de 0 à 301000 ADU. J’ai ajusté en pointillés noirs une droite sur les points
31000 et 201000 ADU. En bas, un grossissement de cette même courbe pour des niveaux allant de
0 à 31000 ADU. J’ai représenté en pointillés noirs la même droite que précédemment et ajusté en
pointillés bleus une droite sur les points 200 et 1600 ADU.
avant 21000 et après 31000 sont linéaires et que le gain pour ces deux parties est très proche :
0.94 e´{ADU pour la partie supérieure à 31000 ADU et 0.90 e´{ADU pour la partie inférieure
à 21000 ADU. Avant de commenter la grosse cassure au milieu du graphe, on remarque que la
courbe est par contre totalement linéaire jusqu’à des valeurs inférieures à 100 ADU. Cela montre
bien que l’absence de linéarité sur la courbe intensités – temps de pose pour les faibles temps de
pose est bien dû à un temps de pose trop court et non à un niveau de flux trop bas.
Pour la zone de cassure, la documentation d’Andor est assez lacunaire sur ce point, cepen-
dant, on imagine que c’est cette zone où les pixels basculent l’un après l’autre entre le premier
convertisseur et le second : les deux convertisseurs de 11 bits ne sont pas tout à fait équivalents
à un convertisseur de 16 bits. En effet, si l’on fait la différence entre les deux droites ajustées,
on obtient 2057 ´ 10 “ 2047 ADU. Puisqu’on a fait une différence entre deux images, on doit
diviser par deux et prendre la racine pour obtenir l’augmentation du bruit. On trouve alorsap2047{2q » 32.0 “ 25 ADU, différence entre 211 et 216.
Le problème de ce système est que l’application de l’équation II.2.1 n’est plus possible. En
effet, il n’y a aucune raison que le gain pixel à pixel G calculé pour des faibles flux et celui calculé
à de forts flux soit identiques. On ne peut donc pas l’appliquer à toute l’image d’un coup mais
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pixel à pixel. Une correction de ce type (pixel par pixel) est intégré par Andor directement dans
l’électronique de la caméra mais ne nous met pas à l’abri d’une évolution dans le temps. Pour le
moment, cette caméra est utilisée sur le banc THD sans correction par un gain local, en enlevant
seulement une pose d’obscurité. Cependant, une autre solution serait, pour chaque image, de
tester la valeur de chaque pixel (supérieure ou inférieure à 21048 ADU et de lui appliquer le
gain correspondant. Cette modification, si elle est implémentée, ne doit pas ralentir la boucle de
correction des speckles.
Après cette analyse, les performances de la caméra sont assez décevantes pour notre usage
très spécifique (grande dynamique). J’ai utilisé la Pike pour les résultats de mon premier article
(Mazoyer et al., 2013a) puis la Neo pour ceux du second article (Mazoyer et al., 2014a). Elle
est actuellement utilisée sur le banc THD. Je présente maintenant l’étude que j’ai réalisée d’un
autre composant majeur du banc THD : le miroir déformable.
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Analyse du miroir déformable 1024
actionneurs de Boston Micromachines
Au mois de mars 2013, nous avons emporté le miroir à Marseille pour effectuer une analyse
sur le banc interférométrique développé par deux chercheurs, Frédéric Zamkotsiana et Patrick
Lanzonia, avec lesquels j’ai collaboré pour cette étude. Les résultats de cette analyse ont donné
lieu à une présentation sur poster et à un acte de conférence au SPIE Montréal en Juin 2014. Je
commence ce chapitre par la description du miroir déformable MEMS (voir paragraphe I.3.7.3),
des performances annoncées par Boston Micromachines et de son état supposé avant cette ana-
lyse (paragraphe II.3.1). Je décris aussi le banc interférométrique du LAM (paragraphe II.3.2).
Les résultats de cette analyse seront présentées en plusieurs parties. Je décrirai d’abord la forme
générale observée du miroir et la qualité de sa surface (paragraphes II.3.3 et II.3.4. J’analy-
serai ensuite finement la fonction d’influence d’un actionneur et sa réponse à l’application de
différentes tensions (paragraphe II.3.5). J’étendrai ensuite cette analyse à tous les actionneurs.
Enfin, une attention particulière sera portée aux actionneurs défaillants que j’ai identifiés (para-
graphe II.3.6).
II.3.1 Le miroir déformable 1024 actionneurs de Boston Micro-
machines
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INDUSTRY PERSPECTIVE    TECHNOLOGY FOCUS
ADAPTIVE IMAGING
MEMS deformable mirrors
Thomas Bifano
Microelectromechanical systems (MEMS) technology has allowed the realization of cost-effective, high-
performance deformable mirrors for adaptive-optics-enhanced imaging.
The idea of using an array of actuators to 
change the shape of a mirror dates back to 
the second century ad, when Archimedes 
planned to destroy enemy ships using a solar 
heat ray. In his description, the shaped mirror 
was composed of an array of polished metal 
plates and the actuators were a group of Greek 
citizens who simultaneously aligned their 
mirrors such that the cumulative reflected 
sunlight converged to a common focal point 
on an enemy vessel, setting it aflame.
In modern times, more credible accounts 
of active light shaping date back to the 
invention of the eidophor projector in 
1943 by Fritz Fischer, a scientist at the Swiss 
Federal Institute of Technology. The eidophor 
used electrostatic charge to locally deform 
an oil film on a mirror, thereby redirecting 
incident light for the earliest television 
projectors. It was this invention that inspired 
the astronomer Horace Babcock to dream 
up the concept of adaptive optics (AO), in 
which a dynamically reshaped mirror located 
in a plane conjugate to a telescope’s primary 
mirror could be used to compensate for the 
blurring effects of the turbulent atmosphere 
between the telescope and the stars. The 
result, he predicted, would be a substantial 
increase in image resolution. The earliest 
deformable mirrors (DMs) developed to test 
Babcock’s idea were made of metal-coated 
glass plates bonded to an underlying array of 
piezoelectric actuators. Although expensive 
and challenging to fabricate, these devices 
revolutionized astronomy by delivering 
Babcock’s promise of increased telescopic 
resolution. By the early 1990s, such DMs and 
AO systems had proved invaluable in large 
ground-based telescopes.
In 1991, an important body of work on 
AO was declassified by the US Department 
of Defense, leading to a resurgence of interest 
in the field. Around that time, another 
technology that was emerging rapidly was 
microelectromechanical systems (MEMS) — 
tiny sensors and actuators fabricated from 
silicon wafers using thin-film processing 
that can feature flexible or moving parts. 
The manufacturing of MEMS devices entails 
three sequential steps: depositing a thin film, 
patterning the film with a temporary mask, 
and then etching the film through the mask. 
This cycle is repeated until the full multilayer 
structure is produced. Deposited films 
alternate between those that are structural 
(polycrystalline silicon, for example) and 
those intended to be sacrificial (such as 
phosphosilicate glass). A final production step 
is to dissolve all of the sacrificial glass layers 
with a wet etch in hydrofluoric acid, yielding 
a released, fully assembled silicon device.
In 1994, researchers at Boston University 
in the USA received a grant from the 
Defense Advanced Research Projects 
Agency (DARPA) to develop MEMS DMs 
for AO applications. The goal was to find 
an alternative to the expensive hand-
assembled macroscale DMs that at the time 
represented the state-of-the-art in wavefront 
correction. The plan was to use the first US 
MEMS ‘foundry’ (also funded by DARPA) 
for this task. This approach rapidly led to 
prototypes of a family of DMs that suited 
convenient mass-manufacturing. Within 
several years the Boston University group 
had developed macro- and microscale DMs 
in both segmented and continuous-mirror 
configurations. The devices used electrostatic 
actuation, and their architecture is illustrated 
in Fig. 1.
The success of this core electromechanical 
design and manufacturing approach for 
MEMS DMs led to devices that were in 
demand by researchers worldwide — not only 
those at Boston University. In 1999, faculty 
and students at Boston University spun 
out a company — Boston Micromachines 
Corporation (BMC) — to make DMs 
commercially available. Since then, BMC’s 
successful family of products has been 
produced in continuous collaboration with 
academic researchers and students from 
Boston University. The engineering and 
scientific goals for the development of MEMS 
DMs were substantially influenced by the 
creation of the Science and Technology 
Center for Adaptive Optics, sponsored by the 
National Science Foundation, in 1999.
Driven by demand, research efforts 
at BMC have produced segmented and 
continuous mirrors comprising 32–4,092 
a b
Figure 1 | Design of MEMS DMs. a, Cross-section of continuous (upper) and segmented (lower) 
MEMS DMs. A metal-coated thin-film mirror (gold) is attached by silicon posts (green) to an array of 
locally anchored compliant electrostatic actuator membranes (blue). Actuator deflection is controlled 
by applying independent voltages to an array of rigid silicon actuator electrodes (red) on the wafer 
substrate (black). Electrostatic attraction between the energized actuator electrodes and the electrically 
grounded actuator membrane deflects the actuators precisely and repeatably, thereby shaping the 
mirror. All structural elements are silicon. b, Photograph of a fabricated DM with 140 active actuators 
(and two inactive buffer rings) supporting a continuous DM.
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Figure II.3.1 – Coupe schématique d’un miroir déformable MEMS tirée de Bifano (2011). Une
plaque métallique (Aluminium, en doré sur le schéma) est attachée par des pics en silicone (en
vert) à une matrice de membranes localement déformables (en bleu). En dessous, une matrice
d’électrodes (en rouge) en silicone est posée sur le substrat en damier (noir). L’application d’un
voltage sur ces électrodes permet la déformation de la membrane, à la masse.
a. Lab ratoir d’astrophysique de Marseille
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Le miroir déformable est un MEMS de la société Boston Micromachines. Il contient 1024
actionneurs. Une coupe schématique de 5 actionneurs est présentée en figure II.3.1. Une plaque
métallique (Aluminium, en doré sur le schéma) est posée sur des pics en silicium (en vert) qui la
relie à une matrice de membranes localement déformables (en bleu). Une matrice d’électrodes en
silicium (en rouge), posée sur le substrat (noir), permet l’application d’un voltage indépendam-
ment pour chaque actionneur. La création d’un champ va déformer la membrane bleue, qui se
trouve à la masse. J’utilise une numérotation pour les actionneurs de 0 (coin en bas à droite) à
1023 991 959 927 895 863 831 799 767 735 703 671 639 607 575 543 511 479 447 415 383 351 319 287 255 223 191 159 127 95 63 31
1022 990 958 926 894 862 830 798 766 734 702 670 638 606 574 542 510 478 446 414 382 350 318 286 254 222 190 158 126 94 62 30
1021 989 957 925 893 861 829 797 765 733 701 669 637 605 573 541 509 477 445 413 381 349 317 285 253 221 189 157 125 93 61 29
1020 988 956 924 892 860 828 796 764 732 700 668 636 604 572 540 508 476 444 412 380 348 316 284 252 220 188 156 124 92 60 28
1019 987 955 923 891 859 827 795 763 731 699 667 635 603 571 539 507 475 443 411 379 347 315 283 251 219 187 155 123 91 59 27
1018 986 954 922 890 858 826 794 762 730 698 666 634 602 570 538 506 474 442 410 378 346 314 282 250 218 186 154 122 90 58 26
1017 985 953 921 889 857 825 793 761 729 697 665 633 601 569 537 505 473 441 409 377 345 313 281 249 217 185 153 121 89 57 25
1016 984 952 920 888 856 824 792 760 728 696 664 632 600 568 536 504 472 440 408 376 344 312 280 248 216 184 152 120 88 56 24
1015 983 951 919 887 855 823 791 759 727 695 663 631 599 567 535 503 471 439 407 375 343 311 279 247 215 183 151 119 87 55 23
1014 982 950 918 886 854 822 790 758 726 694 662 630 598 566 534 502 470 438 406 374 342 310 278 246 214 182 150 118 86 54 22
1013 981 949 917 885 853 821 789 757 725 693 661 629 597 565 533 501 469 437 405 373 341 309 277 245 213 181 149 117 85 53 21
1012 980 948 916 884 852 820 788 756 724 692 660 628 596 564 532 500 468 436 404 372 340 308 276 244 212 180 148 116 84 52 20
1011 979 947 915 883 851 819 787 755 723 691 659 627 595 563 531 499 467 435 403 371 339 307 275 243 211 179 147 115 83 51 19
1010 978 946 914 882 850 818 786 754 722 690 658 626 594 562 530 498 466 434 402 370 338 306 274 242 210 178 146 114 82 50 18
1009 977 945 913 881 849 817 785 753 721 689 657 625 593 561 529 497 465 433 401 369 337 305 273 241 209 177 145 113 81 49 17
1008 976 944 912 880 848 816 784 752 720 688 656 624 592 560 528 496 464 432 400 368 336 304 272 240 208 176 144 112 80 48 16
1007 975 943 911 879 847 815 783 751 719 687 655 623 591 559 527 495 463 431 399 367 335 303 271 239 207 175 143 111 79 47 15
1006 974 942 910 878 846 814 782 750 718 686 654 622 590 558 526 494 462 430 398 366 334 302 270 238 206 174 142 110 78 46 14
1005 973 941 909 877 845 813 781 749 717 685 653 621 589 557 525 493 461 429 397 365 333 301 269 237 205 173 141 109 77 45 13
1004 972 940 908 876 844 812 780 748 716 684 652 620 588 556 524 492 460 428 396 364 332 300 268 236 204 172 140 108 76 44 12
1003 971 939 907 875 843 811 779 747 715 683 651 619 587 555 523 491 459 427 395 363 331 299 267 235 203 171 139 107 75 43 11
1002 970 938 906 874 842 810 778 746 714 682 650 618 586 554 522 490 458 426 394 362 330 298 266 234 202 170 138 106 74 42 10
1001 969 937 905 873 841 809 777 745 713 681 649 617 585 553 521 489 457 425 393 361 329 297 265 233 201 169 137 105 73 41 9
1000 968 936 904 872 840 808 776 744 712 680 648 616 584 552 520 488 456 424 392 360 328 296 264 232 200 168 136 104 72 40 8
999 967 935 903 871 839 807 775 743 711 679 647 615 583 551 519 487 455 423 391 359 327 295 263 231 199 167 135 103 71 39 7
998 966 934 902 870 838 806 774 742 710 678 646 614 582 550 518 486 454 422 390 358 326 294 262 230 198 166 134 102 70 38 6
997 965 933 901 869 837 805 773 741 709 677 645 613 581 549 517 485 453 421 389 357 325 293 261 229 197 165 133 101 69 37 5
996 964 932 900 868 836 804 772 740 708 676 644 612 580 548 516 484 452 420 388 356 324 292 260 228 196 164 132 100 68 36 4
995 963 931 899 867 835 803 771 739 707 675 643 611 579 547 515 483 451 419 387 355 323 291 259 227 195 163 131 99 67 35 3
994 962 930 898 866 834 802 770 738 706 674 642 610 578 546 514 482 450 418 386 354 322 290 258 226 194 162 130 98 66 34 2
993 961 929 897 865 833 801 769 737 705 673 641 609 577 545 513 481 449 417 385 353 321 289 257 225 193 161 129 97 65 33 1
992 960 928 896 864 832 800 768 736 704 672 640 608 576 544 512 480 448 416 384 352 320 288 256 224 192 160 128 96 64 32 0
Actionneurs défectueux
Actionneurs endommagés et ancienne pupille
Figure II.3.2 – Numérota-
tion des actionneurs et po-
sition de la pupille sur le
miroir déformable avant les
tests au LAM en mars 2013.
La numérotation commence à
0 dans le coin en bas à droite
et finit à 1023 dans le coin
en haut à gauche. La pupille
utilisée (en vert) est réduite
(27 actionneurs le long du
diamètre de la pupille seule-
ment) et décentrée par rap-
port au miroir pour éviter les
actionneurs défectueux (841
et 197, en rouge).
1023 (coin en haut à gauche) comme présenté sur la figure II.3.2. Seulement 1020 sont utilisables,
les coins (actionneurs 0, 31, 992 et 1023) étant fixés. Le bord du miroir est aussi composé de
rangées d’actionneurs fixes, non numérotés. La distance inter-actionneur est de 300 µm, pour une
taille de miroir total de 9.3 mm. Une fenêtre optique est placée devant la surface réfléchissante
du miroir déformable pour la protéger de l’environnement extérieur (notamment de l’humidité).
Cette fenêtre a été fabriquée par nos soins avec un traitement anti-reflet de bonne qualité pour
limiter l’apparition de reflets parasites sur le banc. Les reflets sur cette fenêtre ont été mesurés
et sont inférieurs à 0.2% entre 620 et 950 nm. Boston Micromachines annonce un pas minimal de
déformé sub-nanométrique et une course totale de 1.5 µm. Enfin, la qualité de surface lorsque le
miroir est à plat est évaluée à 30 nm (RMS). Il s’agit là de déformations mécaniques. Si l’on veut
transcrire en aberrations de phase ces valeurs, il faut alors multiplier par deux (augmentation
du chemin optique de deux fois la déformée lors de la réflexion). Dans toute cette partie et sauf
mention du contraire, les aberrations seront exprimées en déformations mécaniques de la surface.
L’électronique du miroir permet d’appliquer des tensions entre 0 à 300 V et est codée sur
14 bits. Pour des raisons de protection de la surface, la tension maximale est limitée à 205 V
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Sample
Reference flat
White light
Pin-hole
CCD Camera
Interference filter
Figure II.3.3 – Schéma du banc interférométrique du LAM. Figure tirée de Liotard et al. (2005).
pour le miroir déformable utilisé. Connaissant ce maximum, les commandes sont envoyées en
pourcentage : 0% correspond à une tension nulle, tandis que 100% correspond à une tension de
205 V. Chaque pourcent correspond donc à une tension de 2.05 V. Plus on envoie une tension
élevée, plus l’actionneur est tiré vers l’électrode. Dans toute cette partie, j’utilise exclusivement
ces pourcentages de la tension maximale pour exprimer les commandes en tensions envoyées
aux actionneurs. On peut dès à présent donner une indication sur le pas minimal de chaque
actionneur. En effet, celui-ci est de 300{214 V soit 18.3 mV, soit 8.93 10´3 %. Cette valeur a été
vérifiée sur le banc THD en analysant l’effet, en plan pupille avec coronographe, de l’application
de tensions de plus en plus faibles. La mesure du gain dans le paragraphe II.3.5 me permettra
de vérifier les spécifications indiquées pour la course et le pas minimal d’un actionneur.
Avant l’arrivée au LAM, deux actionneurs semblaient inutilisables (ils ne suivaient pas les
consignes en tension) : le 841 qui pouvait suivre ses voisins s’ils étaient poussés à des niveaux
proches et le 197 qui semblait collé. Ces deux actionneurs endommagés, qui seront étudiés pré-
cisément dans le paragraphe II.3.6, nous obligeaient à travailler avec une pupille réduite (27
actionneurs le long du diamètre de la pupille seulement) et décentrée (voir figure II.3.2).
Dans le prochain paragraphe, je décris le banc interférométrique du LAM sur lequel cette
étude à été effectuée. J’utiliserai les résultats de cette étude pour vérifier dans les paragraphes
suivants les caractéristiques annoncées par Boston Micromachines.
II.3.2 Analyse au Laboratoire d’Astrophysique de Marseille : banc
et mode opératoire
Le banc interférométrique du LAM (Liotard et al., 2005) a été développé pour l’analyse pré-
cise de miroirs déformables. La figure II.3.3 montre le schéma de principe de cet interféromètre.
La source blanche, ponctuelle, est filtrée spectralement à λ “ 650 nm (dans ce cas précis, car il
s’agit de la longueur d’onde du banc THD), de manière à obtenir une faible longueur de cohérence
(quelques dizaines de microns), afin de ne pas introduire de systèmes de franges parasites. On a
ensuite un interféromètre, dont l’un des miroirs est le miroir à analyser (sample sur le schéma).
L’autre est un miroir plan appelé miroir de référence (Reference flat). Au bout de l’autre bras de
l’interféromètre se trouve un détecteur CCD (1024x1280). Il est possible d’intercaler un système
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de lentilles devant cette caméra permettant de passer d’un grand champ (40 mm de large, cou-
vrant tout le miroir) à un plus petit champ (un peu moins de 2 mm de large ou 6x6 actionneurs).
J’utiliserai les deux durant cette étude.
La mesure de la phase se fait en utilisant la méthode de Hariharan et al. (1987). Cette méthode
consiste en l’introduction de 5 différences de phase entre les bras : δφ P t´2β,´ β,0,β,2βu. Pour
une différence de phase δφ introduite, les champs dans les deux bras de l’interféromètre sont alors
a1 exppφ1q et a2 exppφ2 ` δφq. En posant φ “ φ2 ´ φ1, l’image interférométrique dans le plan
focal du CCD est alors :
Iδddm “ |a1|2 ` |a2|2 ` 2a1a2 cospφ` δφq. (II.3.1)
Un simple calcul montre alors que :
I´β ´ Iβ
2I0 ´ I´2β ´ I2β “
sinpβq sinpφq
p1´ cosp2βqq cospφq . (II.3.2)
Si l’on prend β “ pi{2, on obtient donc un accès à la phase φ :
tanpφq “ 2pI´pi{2 ´ Ipi{2q
2I0 ´ I´pi ´ Ipi . (II.3.3)
Un traitement est ensuite nécessaire pour “dérouler” la phase, c’est-à-dire recoller les endroits de
phase nulle et de phase 2pi (Liotard et al., 2005). Ce déroulement échoue parfois dans des régions
à très fort gradient de phase, ce qui a parfois pu limiter l’étude sur tous les actionneurs. Ici, φ2
représente la phase sur le miroir déformable tandis que φ1 représente les aberrations de phase
introduites par le miroir de référence, que l’on considère absolument plan (φ1 “ 0). Finalement,
le mouvement sur le miroir est calculé en multipliant par λ{p2piq, puis en divisant par 2 (pour
passer de la différence de marche optique au déplacement mécanique sur le miroir).
La précision sur la mesure absolue de la phase est limitée par les aberrations du miroir plan
et par les aberrations différentielles, en particulier chromatiques. Pour limiter celles-ci, une lame
identique à la fenêtre antireflet collée sur le miroir a été introduite dans le bras de référence.
Les performances obtenues sur la mesure des mouvements relatifs du miroir déformable sont
meilleures que le nanomètre (Liotard et al., 2005).
Je présente maintenant les résultats de l’analyse. Avant même de faire varier la tension
des actionneurs indépendamment, j’étudie la forme générale du miroir (paragraphe II.3.3) et
la qualité de sa surface dans le paragraphe II.3.4.
II.3.3 Forme du miroir
La figure II.3.4 (gauche) montre une coupe en noir dans une direction principale du miroir
sur toute la surface pour une tension appliquée à tous les actionneurs de 70%. L’abscisse est
mesurée en pas inter-actionneur et l’ordonnée en nanomètres. On observe tout de suite que
mettre tous les actionneurs à une tension constante ne correspond pas du tout à une surface
plane : la forme général est un défocus sur toute la surface. Ce défocus est de l’ordre de 500 nm
(PV), qui correspond à une déformation de 1000 nm (PV) en chemin optique (ą λ !). J’ai tracé
la position de la pupille sur le banc THD avant l’arrivée à Marseille grâce à des lignes verticales
en rouge. En orange, j’ai tracé la position d’une pupille de même taille mais centrée. Le défocus
naturel du miroir dans une pupille de 27 actionneurs est donc d’environ 350 nm (PV). J’ai tracé
sur la figure II.3.4 (droite) la même courbe pour des tensions constantes appliquées à tous les
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Figure II.3.4 – Coupes du miroir. A gauche, en noir, une coupe du miroir sur toute la surface
lorsque tous les actionneurs sont à la tension 70%. J’ai ensuite retiré numériquement les fréquences
accessibles au miroir et retracé cette fonction en bleu. Les lignes verticales indiquent les limites de
la pupille actuelle (en pointillés rouges) et celle d’une pupille centrée (pointillés-points oranges) de
même taille. A droite, j’ai tracé cette même courbe pour différentes tensions appliquées à tous les
actionneurs ensemble (de 0% à 90%). Les abscisses sont en pas inter-actionneur et les ordonnées
en nm.
actionneurs de 0% à 90%. On a retiré le piston et superposé ces courbes, qui montrent que cette
forme de défocus est présente dans les mêmes proportions à tous les voltages. Dans cette figure,
du fait de réponses aux tensions légèrement différentes selon les actionneurs, on observe une
variation du niveau des actionneurs au centre entre les différentes tensions appliquées.
La course théorique des actionneurs à 1.5µm permet normalement de compenser ce défocus, en
plaçant ceux des bords à de petites tensions et ceux du centre à de grandes tensions. Cependant,
on perd ainsi beaucoup de la course du miroir : pour mettre à plat le miroir, il faut tirer les
actionneurs du centre de plus de 500 nm, ce qui correspond à un tiers de la course annoncée.
La solution choisie sur le banc THD est de placer le masque coronographique en dehors du plan
focal. En effet, à une distance d du plan focal, le défocus introduit est de :
DefocPV “ d
8pF {Dq2 , (II.3.4)
pour une mesure de la différence de chemin optique en PV. Pour le banc THD, l’ouverture au
passage du masque coronographique F {D vaut 112 et celui-ci est à d “ 7 cm du plan focal.
Cela correspond donc à l’introduction après le miroir d’un défaut de défocus en chemin optique
d’environ 700 nm (PV), qui compense exactement les 350 nm (PV) de défocus dans une pupille
de 27 actionneurs, tout en gardant intacte la course. On a ainsi pu faire nos corrections aux
alentours d’une tension constante pour tous les actionneurs. Avant l’analyse au LAM, cette
valeur moyenne était de 70%, ce qui correspond environ au milieu de la course d’un actionneur
(voir paragraphe II.3.5.2).
On remarque aussi sur la figure II.3.4 (gauche), la grande variation sur les bords du miroir
(550 nm, PV) lorsque l’on applique une tension de 70% à tous les actionneurs. Cette différence
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tend à diminuer pour des valeurs de tensions plus faibles, cependant, on ne peut pas mettre
tous les actionneurs des rangs en bordure à 0% si l’on veut pouvoir garder de la course pour les
utiliser aussi. Il s’agira donc à tout prix de s’éloigner de cette partie du miroir. On remarque que
la pupille avant l’analyse à Marseille (lignes verticales rouges) était proches de ces bords.
Sur les bords, on observe nettement les “créneaux” créés par les actionneurs du miroir. Pour
rendre compte de cet effet, j’ai retiré numériquement les fréquences inférieures à 1 (pas inter-
actionneur)´1 (qui incluent toutes les fréquences accessibles au miroir) avec un filtre de lissage
(smooth) et j’ai tracé le résultat sur la figure II.3.4 (gauche) en bleu. On observe nettement cet
effet de créneaux de plus en plus marqué au fur et à mesure que l’on approche du bord. Là
encore, il vaut mieux utiliser une pupille centrée (en orange) plutôt qu’une pupille décentrée. Ces
effets sont les principales causes de la mauvaise qualité de surface des miroirs MEMS annoncé
par Boston, dont je traite dans le paragraphe suivant.
II.3.4 Qualité de surface
Figure II.3.5 – Surface du miroir déformable en grand champ à gauche (environ 10 mm par 10
mm donc tout le miroir), et en petit champ à droite, centré sur les 4 par 4 actionneurs centraux
du miroir (soit 1.2 mm par 1.2 mm). Dans les deux cas, tous les actionneurs du miroir déformable
sont à 70%. Pour bien observer les structures fines du miroir, j’ai retiré dans les deux cas les basses
fréquences, en post-traitement. Sur le miroir total, on remarque l’actionneur 769 en bas à gauche,
qui est bloqué à la valeur 0% (voir paragraphe II.3.6.3).
On étudie maintenant la qualité de surface du miroir déformable, d’abord en niveau d’aberra-
tions mécaniques, puis à travers une étude de la densité spectrale de puissance. Sur la figure II.3.5,
je présente les surfaces obtenues en grand champ à gauche (environ 10 mm par 10 mm donc tout
le miroir), et en petit champ à droite, centré sur les 4 par 4 actionneurs centraux du miroir (donc
1.2 mm par 1.2 mm). J’ai retiré toutes les fréquences corrigeables par le miroir déformable (infé-
rieures à 0.5 (pas inter-actionneur)´1 numériquement grâce à un filtre de lissage (smooth) dans les
deux cas pour bien observer les structures fines du miroir. En particulier, le défocus dont j’ai parlé
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dans la partie précédente a été retirée dans l’image de gauche. Sur le miroir total, on remarque
l’actionneur 769 en bas à gauche, qui est bloqué à la valeur 0% (voir paragraphe II.3.6.3), ce que
l’on ignorait avant les tests au LAM, mais pas de traces des deux autres actionneurs défectueux
de la figure II.3.2). On remarque aussi les bords et les quatre coins, très brillants, constitués
d’actionneurs immobiles. On observe enfin bien la structure carrée des actionneurs.
Il est difficile de vérifier le chiffre de 30 nm (RMS) avancé par Boston Micromachines pour
la qualité de surface. En effet, ce chiffre est annoncé “miroir à plat”, ce qui n’est pas le cas
ici. J’ai tenté de mesurer les déformations mécaniques dans la pupille (voir figure II.3.2) en
appliquant un jeu de tensions mesurées après une correction haut contraste effectuée sur le banc
THD. Cependant, deux problèmes se posent alors. D’une part, il n’est pas sûr que le mouvement
des actionneurs soit à ce point reproductible, surtout après un déplacement Meudon-Marseille 1.
D’autre part, les aberrations restantes incluent à la fois le défocus compensé par le déplacement
du masque coronographique et les aberrations propres au banc THD. Dit autrement, le miroir
dans cette pupille et pour ce jeu de tensions est au mieux aussi “à plat” que le banc THD ne
l’est. Une estimation peut être faite en retirant numériquement les fréquences corrigeables par le
miroir déformable et en retirant les bords. Ce calcul donne bien 32 nm (RMS), ce qui est annoncé
par Boston Micromachines (légèrement supérieur mais il y a au moins un actionneur cassé). Le
même calcul sur la pupille de 27 actionneurs décentrée donne 8 nm (RMS) et 7 nm (RMS) pour
une pupille centrée.
Dans l’image de droite, on observe les détails des actionneurs. On observe trois types de
détails :
– le centre de l’actionneur, en noir, qui a une taille caractéristique de l’ordre de 25 µm,
– les arêtes de l’actionneur qui apparaissent comme deux barres éloignées de 45 µm et de
longueur 1 pas inter-actionneur (300µm),
– les trous d’évidement de la membrane qui sont au nombre de 4 dans la partie centrale
de l’actionneur (plus 2 sur chaque arrête). Ils sont espacés entre eux de 150 µm (dans les
directions principales du miroir) et ne font que quelques µm de larges. A priori, ce sont des
trous utilisés lors le processus de fabrication du miroir par lithographie.
J’ai effectué des coupes en petit champ, présentées sur l’image II.3.6. L’abscisse est en pas
inter-actionneur. Chacun des points de ces coupes de deux actionneurs de long est une moyenne
sur une largeur transverse de 0.1 pas inter-actionneur. J’ai placé ces bandes soit en plein sur le
centre d’un actionneur (courbe “au pire”, en noir), soit justement en évitant à la fois les centres et
les points d’évidement (courbe “au mieux”, en rouge). Les deux bosses de chameau communes aux
deux courbes en 0.15 et 0.35 et en 1.15 et 1.35 pas inter-actionneur correspondent au passage
des arrêtes. Elles produisent des aberrations mécaniques de 12 nm (PV). En ce qui concerne
les aberrations introduites par les centres (en 0.65 et 1.65 pas inter-actionneur) et par les points
d’évidement (en 0.5 et 1.5 pas inter-actionneur), les changements brutaux de pente suggèrent que
la phase n’est pas correctement déroulée par la méthode utilisée. En outre, les coupes présentées
sont des moyennes sur 0.1 pas inter actionneurs, plus grand que le diamètre de ces trous, ce qui
aurait tendance à minimiser les aberrations mécaniques lors de la mesure. Je déduis donc une
estimation a minima des aberrations mécaniques de 30 nm (PV) sur un actionneur, et de 6 nm
(RMS).
La figure II.3.6 présente la DSP du miroir. La courbe en noir représente cette DSP en moyenne
azimutale pour le miroir total (grand champ). On observe nettement des pics aux fréquences
caractéristiques du miroir (1{300µm´1, indiquée par une ligne en pointillés noirs) ainsi que ces
multiples (1{p300 ˚ ?2qµm´1, 1{p300 ˚ 2qµm´1, ...). Je prend une moyenne azimuthale pour
1. En TGV.
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Figure II.3.6 – A gauche, coupes sur des actionneurs observés en petit champ, soit en plein sur
le centre d’un actionneur (courbe “au pire”, en noir), soit justement en évitant à la fois les centres
et les points d’évidement (courbe “au mieux”, en rouge). A droite, DSP du miroir, calculée sur
tout le miroir (grand champ) et sur quelques actionneurs (petit champ). Les lignes verticales en
pointillés noirs indiquent des fréquences particulières : la fréquence d’un actionneur (1{300µm´1)
et la fréquence maximale correctible par le miroir, soit 1{p2˚300qµm´1. Enfin, en rouge, j’ai ajusté
des fonctions décrivant le comportement asymptotique.
moyenner ces fréquences et observer une tendance générale. Je refais la même opération pour
une DSP calculée sur un petit champ. Comme dans la figure I.3.12, j’ai tracé les tendances de ces
DSP azimuthales, en utilisant la fonction à 3 paramètres utilisée dans Bordé and Traub (2006) :
DSPpfq “ DSP0
1` pf{fcqx . (II.3.5)
Les jeux de paramètres obtenus sont reportés dans le tableau II.3.1. On obtient une tendance
DSP0 fc
(nm2.µm2) (µm´1) x
Grand champ 1.5 104 4 10´4 4.4
Petit champ 6.4 10´2 5 10´3 3.2
Table II.3.1 – Jeux de paramètre des DSP du miroir déformable en grand et en petit champ.
en l’infini en f´4.4 pour le grand champ et en f´3.2 pour le petit champ. Cependant, les défauts
du miroir qui ont des fréquences avec de très faibles puissances sont sans doute parasités par
d’autres sources que le miroir (miroir de référence, bruit du détecteur) et difficilement mesurable
par ce banc. Cela pourrait expliquer la forme étrange de la DSP pour les défauts de fréquence
supérieure à 0.03µm´1 (sur la courbe verte). Je me contente de remarquer que les deux courbes
sont très proches sur les parties où elles coexistent et on favorisera le chiffre de f´4.4 pour la
décroissance asymptotique des aberrations.
J’étudie dans le paragraphe suivant le comportement d’un seul actionneur, c’est-à-dire la
fonction d’influence, le couplage avec ses voisins, et la réponse lors de l’application d’une tension.
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II.3.5 Comportement d’un actionneur
Pour cette analyse, j’analyse le comportement d’un actionneur central, le 528. Je mesure sa
fonction d’influence et étudie le couplage inter-actionneur dans le paragraphe II.3.5.1. J’en déduis
sa réponse à une tension, sa course et son pas minimal (paragraphe II.3.5.2).
On a mesuré le déplacement de cet actionneur pour des tensions allant de 10 à 90 % (les
valeurs extrêmes ont été évitées pour ne pas endommager le miroir) tandis que les reste des
actionneurs était fixé à la valeur de 70%, ce qui correspondait au niveau moyen des tensions de
travail sur le banc THD.
II.3.5.1 Étude de la fonction d’influence et couplage
J’étudie la fonction d’influence FI d’un actionneur, mouvement de la surface pour une tension
appliquée au miroir. J’utilise la formule suivante pour simuler FI (Huang et al., 2008) :
FIpρq “ exp
„
lnpωq
ˆ
ρ
d0
˙α
, (II.3.6)
où ω est le couplage inter actionneur et d0 le pas inter-actionneur.
La figure II.3.7 présente la fonction d’influence d’un actionneur central (le 528). Dans un
premier temps, des tensions de 40% puis de 70% sont appliquées à cet actionneur (les autres
restant à une tension de 70%). J’effectue une différence des images, représentée sur l’image de
gauche. Il s’agit donc de la fonction d’influence pour une tension de ´30%. La fonction d’influence
n’est pas symétrique par rotation. Il s’agit d’une tache principale de forme carrée entourée d’une
légère oscillation négative l’entourant.
Figure II.3.7 – Étude d’un actionneur : fonction d’influence. A droite, une image de la fonc-
tion d’influence d’un actionneur central. Au centre, coupes de cette fonction en échelle logarith-
mique selon une direction principale du miroir et selon une direction diagonale. À droite, coupe
de cette fonction selon une direction principale, sur laquelle j’ai superposée une coupe d’une fonc-
tion d’influence simulée. Les abscisses sont mesurées en pas inter-actionneur et les ordonnées en
nanomètres.
La figure II.3.7 montre (centre) des coupes de la fonction d’influence en échelle logarithmique
dans plusieurs directions : une des directions principales du miroir, une des diagonales. La distance
au centre de l’actionneur est mesurée en pas inter-actionneur. Un biais de quelques nanomètres
a été ajouté à la différence entre les deux images pour éviter les valeurs négatives lors de la
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Figure II.3.8 – Etude d’un actionneur : course et réponse à l’application d’une tension. Gauche :
fonctions d’influence pour différentes tensions appliquées. Droite : valeurs maximales de ces fonc-
tions d’influence en rouge, et réponse quadratique à l’application d’une tension en noir. A partir
du pas minimal en pourcentage (8.93 10´3%) j’ai tracé le pas minimal en nm pour chaque valeur
de tension, en bleu. La lecture de cette courbe se fait sur l’axe de droite.
représentation en échelle logarithmique. Le niveau moyen de la surface du miroir est donc indiqué
sur le graphe par une ligne pointillé bleue. Dans la direction principale, on observe une cassure de
pente à une distance de 1 pas inter-actionneur, qui rajoute des “ailes” à la fonction d’influence.
L’influence de l’actionneur dans cette direction est limitée à 2 pas inter-actionneur. Dans la
direction diagonale, on peut voir l’oscillation négative, profonde d’environ 3 nm, soit 0.5% du
maximum. A cause de celle-ci, l’influence est un peu plus grande. Elle est cependant nulle au
delà d’une distance de 3 pas inter-actionneur (attention, dans cette direction les centres des
actionneurs sont éloignés de
?
2 pas inter-actionneur).
La figure II.3.7 (droite) montre une coupe de la fonction normalisée dans une direction princi-
pale. Le couplage inter-actionneur (hauteur de la fonction à la distance de 1 pas inter-actionneur)
est de 12%, ce qui rentre bien dans les spécifications de Boston. J’ai ajusté une courbe utilisant
la fonction décrite dans l’équation II.3.6. Le meilleur paramétrage donne ω “ 13.8 % et α “ 1.8
(α “ 1.9 si on impose ω “ 12 %), ce qui prouve que la partie centrale est quasiment une gaus-
sienne (α “ 2), mais ne tient pas compte des “ailes” de la fonction d’influence. Huang et al.
(2008) décrit une procédure pour introduire une dépendance azimutale dans l’équation de FI
permettant à la fois de rendre compte de cet effet et de la non-symétrie par rotation. J’ai ce-
pendant plutôt choisi de prendre une FI empirique mesurée grâce aux données de l’analyse au
LAM pour l’introduire dans les simulations que j’ai développées pour la prédiction et l’inter-
prétation des performances en contraste du banc THD (voir chapitre III.1). Cette introduction
a donné des résultats identiques en contraste à ceux produits par une simulation utilisant de
simples Gaussiennes comme fonctions d’influence. L’utilisation de Gaussiennes pour simuler les
fonctions d’influence du miroir déformable semble donc légitime.
II.3.5.2 Étude de la réponse quadratique
La figure II.3.8 (gauche) représente la superposition des coupes dans une direction principale
de la fonction d’influence d’un actionneur pour les valeurs de tensions 20%, 30%, 40%, 50%,
60%, 70%, 80%, 90% (les autres actionneurs restant à 70%). J’ai ensuite ajusté des Gaussiennes
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pour toutes ces courbes : la position du maximum et la largeur de ces Gaussienne sont fixes pour
toutes les tensions appliquées. La fonction d’influence est donc identique pour toutes les valeurs
de tension. La valeur maximale de la Gaussienne ajustée a été reportée grâce à des losanges
rouges, en fonction de la tension, sur la figure II.3.8 (droite). J’ai ensuite ajusté une courbe
quadratique (dont l’échelle peut se lire sur l’axe de gauche), en noir sur cette figure, décrivant
la réponse de cet actionneur à une tension. Cet courbe me permet d’extrapoler aux valeurs de
tensions 0% et 100%. De cette figure, on peut déduire que :
– la course maximale est de 1100 nm (1.1µm) légèrement moins que la valeur indiquée par
Boston.
– la valeur à 70% est celle qui permet de séparer cette course en deux (545 nm de course
en poussant et 560 nm en tirant) et de profiter ainsi pleinement de la course du miroir
déformable. A la valeur de 25%, on ne peut que profiter que de 140 nm de course dans un
sens (et 850 nm dans l’autre).
– la réponse étant quadratique, la valeur du pas minimal en volt ou en % (8.93 10´3) cor-
respond à différents pas minimaux en nm selon l’emplacement sur cette courbe. J’ai tracé
sur la figure II.3.8 (droite) la variation du pas minimal en fonction de la valeur en tension
autour de laquelle il est appliqué, en bleu (dont l’échelle peut se lire sur l’axe de droite).
On observe qu’une variation de 8.93 10´3 % autour de 70% produit un pas minimal de 0.14
nm, deux fois supérieur à la même variation autour de 25 % (pas de 0.07 nm).
Se placer autour de la valeur de 70% est judicieux si l’on cherche à profiter au maximum de la
course du miroir, mais si l’on cherche à corriger des effets de phase fins, il s’agira de se placer
aux voltages les plus bas possibles. J’analyse maintenant la position et le gain des actionneurs
dans leur totalité.
II.3.5.3 Gains de tous les actionneurs
En observant les positions de tous les actionneurs pour différentes tensions appliquées, j’ai
vérifié que ceux ci étaient répartis de manière régulière sur la surface, et que, quelque soit la
poussée appliquée, le centre apparaissaient toujours aux mêmes endroits.
Enfin, j’ai fait une rapide étude des gains pour chaque actionneurs. Pour pouvoir comparer
les gains deux à deux, j’ai sélectionné deux poussées (65% et 75%) et calculé la différence des
hauteurs entre ces deux poussées, divisée par la hauteur de la poussé à 65%. Comme on peut le
voir sur la figure II.3.8, ce calcul donne une valeur autour de 2 pour l’actionneur 528. La carte des
gains est présentée sur la figure II.3.9. Le déroulement de la phase de certains actionneurs (une
quarantaine sur les 1024) n’a pas correctement fonctionné. Ces actionneurs sont donc indiqués
en noir. Les autres présentent des gains égaux en moyenne à 2.08, avec une variation de 0.03
(RMS, soit 1%) ou 0.4 (PV, soit 20%).
Je finis cette étude par un inventaire des différentes pathologies d’actionneur que j’ai rencon-
trées ainsi que des solutions qui ont été mises en place pour les pallier.
II.3.6 Actionneurs endommagés
II.3.6.1 Actionneur lent
L’actionneur 841 répond bien à nos consignes en tension mais seulement après un certain
temps. Le banc de Marseille n’étant pas adapté à une étude temporelle (l’introduction de diffé-
rences de marche limite la fréquence de mesure), j’ai étudié cet actionneur en utilisant la méthode
de mesure de la phase développée sur le banc THD avec la self-coherent camera (qui sera décrite
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Figure II.3.9 – Carte des gains des actionneurs. Certains actionneurs n’ont pas déroulés correc-
tement et sont donc indiqués en noir.
dans Mazoyer et al., 2013a). J’ai ainsi pu examiner la réponse temporelle de cet actionneur après
une commande de `5% et la comparer avec celui d’un actionneur normal (le 777). A partir d’un
niveau du miroir à 70%, j’ai tout d’abord envoyé une commande de mise à 75% pour chacun
de ces deux actionneurs l’un après l’autre, attendue que cette commande soit exécutée, puis en-
voyé une commande pour le renvoyer à la tension initiale. La figure II.3.10 présente les résultats
obtenus, pour l’actionneur normal (777) à gauche et pour l’actionneur lent (841) à droite. La
fréquence de mesure est légèrement variable mais vaut en moyenne 105 ms pour un temps de
pose de 5 ms. En abscisse est indiqué le temps en secondes en prenant comme origine la date de
l’envoie de la commande de `5%. Cette méthode de mesure ne donne pas une mesure absolue
de la course et je normalise donc le résultat par rapport au niveau moyen avant la mise à `5%
(0% de la course), et après la mise à `5% (100% de la course).
Pour l’actionneur 777, le temps d’application de la commande est inférieur à la période de
mesure (105 ms en moyenne). Ce résultat est cohérent avec le temps de réponse d’un actionneur
annoncé par le constructeur (ă 20µs) bien qu’on ne puisse pas en dire plus par cette méthode.
Pour l’actionneur mou, on observe une réponse ralentie autant à la montée qu’à la descente. J’ai
calculé le temps à 95% à la montée (7.5 s) et à la descente (8.1 s). J’ai aussi calculé le gain
statique de cet actionneur pour vérifier qu’il se rend bien à la même position que les autres,
malgré son retard. Ce gain est tout a fait comparable à celui d’actionneurs sains et il est donc
légitime de réintroduire cet actionneur dans la pupille.
II.3.6.2 Actionneurs couplés
L’actionneur 197 répond quant à lui aux commandes appliquées à l’actionneur 863, situé à
l’autre bout du miroir déformable. Il semblerait que l’actionneur 197 ait une certaine autonomie,
mais en cas de grandes différences en tensions appliquées à ces deux actionneurs, celui-ci suit la
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Figure II.3.10 – Étude de l’actionneur 841. Réponse temporel à l’ajout d’une tension de 5% pour
un actionneur normal (à gauche) et l’actionneur 841 (à droite). Partant d’une tension de 70%,
on passe à 75% à 0 s, puis on repasse à 70% à 5.39 s pour l’actionneur normal et à 20.14 s pour
l’actionneur 841. L’ordonnée est en % de la course de ces actionneurs, l’abscisse en secondes depuis
la commande de `5%. La droite en pointillés bleus indique l’envoi de la commande de retour à
70%.
commande appliqué sur le 863. J’ai vérifié que si on leur applique à tous deux la même tension,
les deux actionneurs ont un gain comparable aux autres actionneurs. L’actionneur 863 est heu-
reusement hors pupille et l’on peut donc lui appliquer des valeurs aléatoires sans compromettre la
correction. On a donc depuis, durant la correction, appliqué systématiquement la valeur calculée
pour l’actionneur 197 à ces deux actionneurs simultanément.
II.3.6.3 Actionneur mort
Enfin, l’actionneur 769 ne répond pas à nos commandes. Il s’agit d’un actionneur situé l’avant
dernière ligne avant le bord du miroir. Il est possible qu’il se soit cassé durant le transfert pour
les tests au LAM, mais le fait qu’il soit assez loin hors-pupille aurait pu rendre une telle panne
invisible pendant nos études antérieures sur le miroir. Cet actionneur est collé à la valeur de 0%
quelle que soit la valeur appliquée en tension. Cependant, j’ai vérifié qu’il n’a pas d’influence
particulière au delà de la zone de 2 actionneurs.
II.3.7 Conséquences sur le banc
L’identification des actionneurs défectueux et les solutions trouvées pour palier leur dysfonc-
tionnements ont permis de recentrer la pupille sur le miroir déformable. La figure II.3.11 montre
la position de la pupille sur le miroir après l’étude au LAM. Ce centrage permet d’éloigner de la
bordure du miroir et de limiter l’introduction dans la pupille d’aberrations non correctibles par
le miroir déformable. Enfin, la valeur moyenne des tensions durant la correction a récemment été
abaissée de 70% à 25% pour gagner un facteur 2 dans le pas minimal accessible.
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1023 991 959 927 895 863 831 799 767 735 703 671 639 607 575 543 511 479 447 415 383 351 319 287 255 223 191 159 127 95 63 31
1022 990 958 926 894 862 830 798 766 734 702 670 638 606 574 542 510 478 446 414 382 350 318 286 254 222 190 158 126 94 62 30
1021 989 957 925 893 861 829 797 765 733 701 669 637 605 573 541 509 477 445 413 381 349 317 285 253 221 189 157 125 93 61 29
1020 988 956 924 892 860 828 796 764 732 700 668 636 604 572 540 508 476 444 412 380 348 316 284 252 220 188 156 124 92 60 28
1019 987 955 923 891 859 827 795 763 731 699 667 635 603 571 539 507 475 443 411 379 347 315 283 251 219 187 155 123 91 59 27
1018 986 954 922 890 858 826 794 762 730 698 666 634 602 570 538 506 474 442 410 378 346 314 282 250 218 186 154 122 90 58 26
1017 985 953 921 889 857 825 793 761 729 697 665 633 601 569 537 505 473 441 409 377 345 313 281 249 217 185 153 121 89 57 25
1016 984 952 920 888 856 824 792 760 728 696 664 632 600 568 536 504 472 440 408 376 344 312 280 248 216 184 152 120 88 56 24
1015 983 951 919 887 855 823 791 759 727 695 663 631 599 567 535 503 471 439 407 375 343 311 279 247 215 183 151 119 87 55 23
1014 982 950 918 886 854 822 790 758 726 694 662 630 598 566 534 502 470 438 406 374 342 310 278 246 214 182 150 118 86 54 22
1013 981 949 917 885 853 821 789 757 725 693 661 629 597 565 533 501 469 437 405 373 341 309 277 245 213 181 149 117 85 53 21
1012 980 948 916 884 852 820 788 756 724 692 660 628 596 564 532 500 468 436 404 372 340 308 276 244 212 180 148 116 84 52 20
1011 979 947 915 883 851 819 787 755 723 691 659 627 595 563 531 499 467 435 403 371 339 307 275 243 211 179 147 115 83 51 19
1010 978 946 914 882 850 818 786 754 722 690 658 626 594 562 530 498 466 434 402 370 338 306 274 242 210 178 146 114 82 50 18
1009 977 945 913 881 849 817 785 753 721 689 657 625 593 561 529 497 465 433 401 369 337 305 273 241 209 177 145 113 81 49 17
1008 976 944 912 880 848 816 784 752 720 688 656 624 592 560 528 496 464 432 400 368 336 304 272 240 208 176 144 112 80 48 16
1007 975 943 911 879 847 815 783 751 719 687 655 623 591 559 527 495 463 431 399 367 335 303 271 239 207 175 143 111 79 47 15
1006 974 942 910 878 846 814 782 750 718 686 654 622 590 558 526 494 462 430 398 366 334 302 270 238 206 174 142 110 78 46 14
1005 973 941 909 877 845 813 781 749 717 685 653 621 589 557 525 493 461 429 397 365 333 301 269 237 205 173 141 109 77 45 13
1004 972 940 908 876 844 812 780 748 716 684 652 620 588 556 524 492 460 428 396 364 332 300 268 236 204 172 140 108 76 44 12
1003 971 939 907 875 843 811 779 747 715 683 651 619 587 555 523 491 459 427 395 363 331 299 267 235 203 171 139 107 75 43 11
1002 970 938 906 874 842 810 778 746 714 682 650 618 586 554 522 490 458 426 394 362 330 298 266 234 202 170 138 106 74 42 10
1001 969 937 905 873 841 809 777 745 713 681 649 617 585 553 521 489 457 425 393 361 329 297 265 233 201 169 137 105 73 41 9
1000 968 936 904 872 840 808 776 744 712 680 648 616 584 552 520 488 456 424 392 360 328 296 264 232 200 168 136 104 72 40 8
999 967 935 903 871 839 807 775 743 711 679 647 615 583 551 519 487 455 423 391 359 327 295 263 231 199 167 135 103 71 39 7
998 966 934 902 870 838 806 774 742 710 678 646 614 582 550 518 486 454 422 390 358 326 294 262 230 198 166 134 102 70 38 6
997 965 933 901 869 837 805 773 741 709 677 645 613 581 549 517 485 453 421 389 357 325 293 261 229 197 165 133 101 69 37 5
996 964 932 900 868 836 804 772 740 708 676 644 612 580 548 516 484 452 420 388 356 324 292 260 228 196 164 132 100 68 36 4
995 963 931 899 867 835 803 771 739 707 675 643 611 579 547 515 483 451 419 387 355 323 291 259 227 195 163 131 99 67 35 3
994 962 930 898 866 834 802 770 738 706 674 642 610 578 546 514 482 450 418 386 354 322 290 258 226 194 162 130 98 66 34 2
993 961 929 897 865 833 801 769 737 705 673 641 609 577 545 513 481 449 417 385 353 321 289 257 225 193 161 129 97 65 33 1
992 960 928 896 864 832 800 768 736 704 672 640 608 576 544 512 480 448 416 384 352 320 288 256 224 192 160 128 96 64 32 0
Actionneur ne répondant plus (collé)
Actionneurs couplés
Actionneur répondant lentement
Actionneurs endommagés et nouvelle pupille
Figure II.3.11 – Cette
étude a permis d’identifier
précisément les causes des
pannes sur le miroir et de re-
centrer la pupille sur le mi-
roir (en vert) en incluant les
actionneurs 197 et 841.
Conclusion
Dans cette partie, j’ai présenté le banc THD de l’observatoire de Meudon. J’ai réalisé sur
ce banc toutes les mesures expérimentales qui sont présentées dans la partie suivante. Deux
composants majeurs de ce banc (le détecteur Neo et le miroir déformable) ont aussi été analysés
de façon précise. Cette étude a permis une amélioration des performances qui sera décrite dans
la partie suivante.
Quand les mystères sont très malins, ils se
cachent dans la lumière.
Jean Giono, Ennemonde et autres
caractères
A simpler method would be to use the ima-
ging camera as the wavefront sensor.
Malbet et al. (1995)
Troisième partie
La self-coherent camera
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Cette partie présente mon travail de recherche sur la self-coherent camera. J’ai choisi d’in-
tégrer les deux articles que j’ai publiés dans Astronomy & Astrophysics au sein de cette thèse
et ils occuperont la majorité de cette partie. Avant toute chose cependant, il est nécessaire de
rappeler que mon travail s’inscrit dans une perspective qui remonte à bien avant mon arrivée 2
sur le banc THD.
L’instrument tel qu’il est décrit dans Baudoz et al. (2006); Galicher and Baudoz (2007) est
avant tout une méthode de post-traitement. L’instrument est à l’origine très proche de la méthode
décrite dans Guyon (2004) ou Codona and Angel (2004) avec deux voies séparées qui interfèrent
dans le plan focal final. L’une des voies est filtrée spatialement pour éliminer la lumière planétaire.
Un premier doctorat (Galicher, 2009) est alors lancé sur cet instrument, sous la direction de Pierre
Baudoz et Gérard Rousset, durant lequel deux grandes avancées théoriques sont faites :
– l’utilisation de la self-coherent camera comme méthode d’estimation de la phase, ce qui
permet de faire de la correction active de speckles avant toute technique post-traitement
(Galicher et al., 2008).
– le diaphragme de Lyot modifié, qui permet de se passer de la seconde voie et du filtre
spatial (car la lumière diffractée hors-axe est uniquement stellaire) et qui transforme cet
instrument en un élégant montage de trous d’Young (Galicher et al., 2010).
Durant le second doctorat sur cet instrument (Mas, 2012), encore sous la direction de Pierre
Baudoz et Gérard Rousset, l’équipe s’est concentrée sur la réalisation expérimentale de la self-
coherent camera, pour finalement obtenir les premiers résultats expérimentaux. Cela a nécessité
tout d’abord une étude des composants du banc, que j’ai continuée dans la partie II de ce manus-
crit. Ensuite, une première étude paramétrique de la self-coherent camera (taille du Lyot, niveau
d’erreur initial) a été menée, que j’ai poursuivie (Mazoyer et al., 2012, 2013a). Enfin, certains des
problèmes spécifiques posés par la réalisation d’une boucle d’asservissement fermée sur un banc
haut contraste ont été traités. Parmi eux, on pourra citer le développement d’une boucle tip-tilt
(Mas et al., 2012) ou encore la méthode de la matrice de contrôle synthétique, que je décris et
utilise dans Mazoyer et al. (2013a).
Étant le troisième doctorant sur ce banc, toujours sous la direction de Pierre Baudoz et Gé-
rard Rousset, j’ai pu profiter, dès le début de ma thèse, d’un banc haut contraste en état de
marche. Cela m’a permis de mener une étude paramétrique en simulation et expérimentale sur la
self-coherent camera et de publier rapidement le premier article de résultats expérimentaux sur
cet instrument (chapitre III.2). Cet article peut être compris directement à partir des explica-
tions données dans le paragraphe I.4.4 et j’ajouterai juste auparavant, dans le chapitre III.1, une
brève description des outils de simulation que j’ai utilisés pour prédire et analyser les données
expérimentales de ma thèse. Cependant, dès le début de mon doctorat, une nouvelle approche
de la self-coherent camera a été développée. Avec cette nouvelle méthode, qui sera décrite plus
précisément dans le chapitre III.3, j’ai pu obtenir des résultats expérimentaux jusqu’à 13 fois
meilleurs en contraste, présentées dans le paragraphe III.3.3. J’ai aussi testé les performances
avec différentes bandes spectrales étroites et montré les limites du banc tel qu’il était alors équipé
en large bande.
Les limites que j’ai mises en évidence ont servi à définir la future orientation du banc (nou-
veaux coronographes, corrections spécifiques des erreurs d’amplitude). Certaines de ces amé-
liorations ont déjà été mises en place sur le banc, en particulier par un quatrième doctorant
2. En 2006, je découvrais seulement les trous d’Young !
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(Jacques-Robert Delorme, sous la direction de Raphaël Galicher et Gérard Rousset), mais je
n’ai plus travaillé directement sur celui-ci depuis septembre 2013 pour me consacrer à l’étude de
disques (voir partie IV). Ces développements, que j’ai suivi au jour le jour, seront évoqués dans
le chapitre III.4.
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Chapitre III.1
Modélisation numérique
J’introduis dans ce chapitre les outils de simulation que j’ai utilisés durant ma thèse. Je
commencerai par décrire le code sur lequel je me suis basé pour mettre en place mes simulations
(paragraphe III.1.1) puis les améliorations que j’y ai apportées (paragraphe III.1.2). Finalement
une dernière partie de ce chapitre sera consacrée aux améliorations futures du code.
III.1.1 Le code de simulation numérique MEHICI
Le code de simulation MEHICI (MEudon HIgh Contrast Imaging Code) a été développé en
IDL par Raphaël Galicher en 2010. A l’origine, il s’agit d’un code pour simuler les performances
d’un télescope spatial en imagerie directe utilisant la coronographie, un système de correction
active des speckles et un IFS. A ce titre, il a été utilisé pour les simulations de la mission SPICES
(Maire et al., 2012). Avant mon arrivée, il contenait plusieurs modules :
a. Création d’un cube d’images coronographiées à différentes longueurs d’onde, comportant
une étoile et une ou plusieurs planètes différentes, pour un niveau d’aberrations donné
(niveau RMS et DSP) en phase et en amplitude. Je peux choisir le type de coronographe
(FQPM, vortex, parfait) et le niveau des aberrations. Afin d’éviter les erreurs d’échantillon-
nage, le coronographe FQPM est simulé en utilisant une pupille spécifique permettant, dans
le cas où il n’y pas d’aberration, d’obtenir une extinction totale (Mas et al., 2012).
Si l’on choisit l’option, la meilleure correction du front d’onde accessible au miroir défor-
mable (voir annexe de Bordé and Traub, 2006) est appliquée à un miroir idéal (correction
de toutes les fréquences en dessous d’une fréquence de coupure), créant ainsi un DH.
b. Normalisation des images du cube par des spectres réalistes d’étoiles et de planètes.
Introduction de bruits de détections (bruit de photons et de détecteur) et de la lumière
exozodiacale.
c. Utilisation de la self-coherent camera en post-traitement et mesure des spectres des pla-
nètes.
Ce code, très complet, ne permettait cependant pas la simulation d’une correction réaliste
des erreurs de phase et d’amplitude.
III.1.2 Développements
Je me suis intéressé uniquement dans ma thèse à la partie a. de ce code. A partir des outils
déjà codés (coronographe et self-coherent camera en post-traitement, possibilité d’une étude en
multi-longueur d’onde), j’ai développé un outil permettant de modéliser le banc THD. Étant le
123
Chapitre III.1. Modélisation numérique
seul a développer ce code, toutes les améliorations mentionnées ci-dessous ont été réalisées par
moi durant mon travail de thèse.
Estimation A partir de l’image frangée du plan focal de la self-coherent camera, l’estimation
se fait, comme expliqué au paragraphe I.4.4.2, par une transformée de Fourier, la sélection d’un
pic secondaire, son centrage et une transformée de Fourier inverse pour récupérer I´ (définit dans
l’équation I.4.4). A partir de I´, deux estimateurs différents ont été développés pour la correction
avec la self-coherent camera. Ces deux méthodes seront décrites dans les chapitres III.2 et III.3.
J’ai intégré ces deux estimations à partir de l’image frangée dans le code MEHICI. J’ai aussi mis
en place dans ce code la possibilité d’utiliser plusieurs diaphragmes de référence dans le plan de
Lyot, technique qui sera évoquée dans le paragraphe III.4.2.1.
Miroir déformable J’ai développé une simulation de miroir déformable plus réaliste utili-
sant un nombre fini d’actionneurs ponctuels. J’ai pu intégrer dans ma simulation les fonctions
d’influence empiriquement mesurées grâce à l’étude au LAM (voir chapitre II.3). Avant cette
étude, les fonctions d’influence du miroir déformable étaient simulées grâce à l’équation II.3.6
avec ω “ 0.15 pour le couplage et α “ 2 (soit une Gaussienne). J’ai vérifié que cette intégration
ne changeait rien aux résultats en contraste et je suis donc resté avec des fonctions d’influence
Gaussiennes. Grâce à cette étude, j’ai aussi vérifié que les surfaces obtenues sur le miroir dé-
formable pour certaines tensions appliquées (en particulier, la base des sinus et des cosinus de
Poyneer and Véran, 2005) étaient cohérentes avec celles que je simulais.
Matrice d’interaction J’ai développé la création d’une matrice d’interaction et son inversion
par la méthode SVD pour le calcul de la matrice de commande et la correction en boucle fermée.
Cette partie est décrite dans Mazoyer et al. (2013a).
Correction Grâce à cette matrice, j’ai mis en place, en introduisant un gain ajustable, la
correction en plusieurs itérations des speckles dans le DH. Ce code permet aussi la correction
d’aberrations de phase et d’amplitude simultanément avec un seul miroir déformable (Bordé and
Traub, 2006). J’ai développé la possibilité d’ajouter un bruit de détecteur à chaque itération
pour perturber la correction. A la fin de cette correction, la phase corrigée par le miroir ainsi
créée est réinsérée dans la partie b du code MEHICI et permet de simuler la réponse d’un
télescope spatial au front d’onde ainsi introduit. J’obtiens ainsi un code permettant de simuler
des corrections réalistes sur le banc incluant une paramétrisation complète.
Paramètres Sans décrire tout les paramètres accessibles à ce code, je m’intéresse ici à certains
qui, bien que modifiables, sont restés constants pendant toute ma thèse. L’échantillonnage est
ainsi 4 pixels par λ{D et une image de 512 pixels. J’ai aussi utilisé une DSP en f´2 pour
simuler les aberrations de phase dans la pupille. Cette hypothèse est sans doute assez pessimiste.
L’influence de ce paramètre sur les performances de la correction a été étudiée dans Galicher
(2009). Enfin, comme je l’explique dans mes deux articles, j’ai utilisé dans mes simulations une
carte des aberrations d’amplitude mesurée sur le banc grâce à l’enregistrement d’une image de
l’intensité en plan pupille (Figure 11, Mazoyer et al., 2013a).
124
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III.1.3 Futures améliorations de MEHICI
Ce code, comme cette thèse, reste pour le moment dans le cadre de l’optique de Fourier et
n’intègre donc pas de simulation de la propagation à distance finie. Cependant, cette simulation
deviendra absolument nécessaire si l’on veut continuer à utiliser MEHICI pour un futur dévelop-
pement du banc avec plusieurs miroirs déformables, dans le but de corriger plus efficacement les
aberrations d’amplitude.
Enfin, il pourrait être intéressant de développer des méthodes de modulation temporelle
(diversité de phase, EFC) dans ce même code pour commencer une comparaison avec la self-
coherent camera en simulation, avant d’envisager une comparaison expérimentale.
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Chapitre III.1. Modélisation numérique
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Chapitre III.2
La self-coherent camera comme analyseur
de front d’onde en plan focal (Mazoyer
et al., 2013a)
Ce chapitre est intégralement constitué par l’article Mazoyer et al. (2013a). La méthode de la
self-coherent camera comme analyseur de front d’onde y est présentée avec les mêmes notations
que celles introduites dans le tableau 1 (page 23).
Dans une première partie, je décris une méthode permettant d’estimer la phase et l’amplitude
en plan pupille en amont du coronographe à partir de n’importe quelle méthode mesurant le
champ complexe AS des speckles dans le plan focal après coronographe. Cette méthode permet
même d’accéder à la phase présente dans le plan de la pupille mais masquée dans celui du
diaphragme de Lyot. Je montre enfin que cette méthode, utilisée avec un seul miroir déformable,
peut corriger soit les erreurs de phase uniquement (DH complet), soit la phase et en amplitude
simultanément (demi-DH) en utilisant la méthode décrite dans Bordé and Traub (2006) et dans
le paragraphe I.4.1.
Je montre ensuite que la self-coherent camera permet justement de remonter au champ com-
plexe AS . L’association de ces deux méthodes permet donc un accès à la phase et à l’amplitude
dans le plan pupille avant le coronographe. Elle m’a permis par exemple de réaliser l’étude du
temps de réponse de l’actionneur lent présentée dans le paragraphe II.3.6.1.
Je présente ensuite les performances en contraste atteintes sur le banc THD avec cette mé-
thode pour un FQPM et un miroir déformable 1024 actionneurs, en lumière monochromatique.
Je décris rapidement les limitations de cette méthode. Ces limitations seront développées dans
le chapitre III.3 lorsque j’introduirai les solutions que j’ai mises en place pour les dépasser.
Enfin, une étude paramétrique expérimentale est effectuée sur la self-coherent camera à la fin
de cet article. J’ai en particulier étudié l’influence du choix de la taille de la zone de correction
sur les performances. Ces analyses et résultats ont été obtenus avec la pupille décentrée sur le
miroir déformable (voir figure II.3.2), les tests à Marseille étant postérieurs.
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ABSTRACT
Context. Direct imaging of exoplanets requires very high contrast levels, which are obtained using coronagraphs. But residual quasi-
static aberrations create speckles in the focal plane downstream of the coronagraph which mask the planet. This problem appears in
ground-based instruments as well as in space-based telescopes.
Aims. An active correction of these wavefront errors using a deformable mirror upstream of the coronagraph is mandatory, but con-
ventional adaptive optics are limited by diﬀerential path aberrations. Dedicated techniques have to be implemented to measure phase
and amplitude errors directly in the science focal plane.
Methods. First, we propose a method for estimating phase and amplitude aberrations upstream of a coronagraph from the speckle
complex field in the downstream focal plane. Then, we present the self-coherent camera, which uses the coherence of light to spatially
encode the focal plane speckles and retrieve the associated complex field. This enabled us to estimate and compensate in a closed loop
for the aberrations upstream of the coronagraph. We conducted numerical simulations as well as laboratory tests using a four-quadrant
phase mask and a 32 × 32 actuator deformable mirror.
Results. We demonstrated in the laboratory our capability to achieve a stable closed loop and compensated for phase and amplitude
quasi-static aberrations. We determined the best-suited parameter values to implement our technique. Contrasts better than 10−6 be-
tween 2 and 12 λ/D and even 3 × 10−7 (rms) between 7 and 11 λ/D were reached in the focal plane. It seems that the contrast level is
mainly limited by amplitude defects created by the surface of the deformable mirror and by the dynamic of the detector.
Conclusions. These results are promising for a future application to a dedicated space mission for exoplanet characterization. A num-
ber of possible improvements have been identified.
Key words. instrumentation: high angular resolution – instrumentation: adaptive optics – techniques: high angular resolution
1. Introduction
Direct imaging is crucial to increase our knowledge of extra-
solar planetary systems. On the one hand, it can detect long-orbit
planets that are inaccessible for other methods (transits, radial
velocities). On the other hand, it allows the full spectroscopic
characterization of the surface and atmosphere of exoplanets.
In a few favorable cases, direct imaging has already enabled
the detection of exoplanets (Kalas et al. 2008; Lagrange et al.
2009) and even of planetary systems (Marois et al. 2008, 2010).
However, the main diﬃculties of this method are the high con-
trast and small separation between the star and its planet. Indeed,
a contrast level of 10−10 has to be reached within a separation
of ∼0.1′′ or lower to allow the detection of rocky planets.
To reduce the star light in the focal plane of a telescope,
several coronagraphs have been developed, such as the four-
quadrant phase mask (FQPM) coronograph (Rouan et al. 2000),
the vortex coronograph (Mawet et al. 2005) and the phase-
induced amplitude apodization coronograph (Guyon et al. 2005).
However, the performance of these instruments is drastically
limited by phase and amplitude errors. Indeed, these wavefront
aberrations induce stellar speckles in the image, which are leaks
of the star light in the focal plane downstream of the corona-
graph. When classical adaptive optics (AO) systems correct for
most of the dynamic wavefront errors that are caused by to at-
mosphere, they use a dedicated optical channel for the wavefront
sensing. Thus, they cannot detect quasi-static non-common path
aberrations (NCPA) created in the diﬀerential optical paths by
the instrument optics themselves. These NCPA have to be com-
pensated for using dedicated techniques, for ground-based tele-
scopes as well as for space-based instruments.
Two strategies have been implemented to overcome the
quasi-static speckle limitation. First, one can use diﬀerential
imaging techniques to calibrate the speckle noise in the focal
plane. Theses methods can use either the spectral signature and
polarization state of the planet or diﬀerential rotation in the
image (Marois et al. 2004, 2006). Second, even before apply-
ing these post-processing techniques, an active suppression of
speckles (Malbet et al. 1995) has to be implemented to reach
very high contrasts. It uses a deformable mirror (DM) controlled
by a specific wavefront sensor that is immune against NCPA.
The techniques developed for this purpose include dedicated in-
strumental designs (Guyon et al. 2009; Wallace et al. 2010), or
creating of known phases on the DM (Bordé & Traub 2006;
Give’on et al. 2007) to estimate the complex speckle field.
Ground-based instruments that combine these two strategies
are currently being developed, such as SPHERE (Beuzit et al.
2008) and GPI (Macintosh et al. 2008), to detect young Jupiter-
like planets with an expected contrast performance of 10−6
at 0.5′′. Better contrasts might be achieved to reach the rocky
planet level with instruments using dedicated active correction
techniques embedded in space telescopes (Trauger & Traub
2007).
In this context, we study a technique of wavefront sensing in
the focal plane that allows an active correction in a closed loop.
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Fig. 1. Principle of a coronagraph (top). Aberrations in the entrance
pupil plane induce speckles in the focal plane (bottom).
This paper has two main objectives. First we give an overview of
how the amplitude and phase errors upstream of a coronagraph
can be retrieved from the complex amplitude of the speckle
field (Sect. 2) and how they can be compensated for using a
DM (Sect. 3). In Sect. 4, we introduce the self-coherent camera
(SCC; Baudoz et al. 2006; Galicher et al. 2008). This instrument
uses the coherence of the stellar light to generate Fizeau fringes
in the focal plane and spatially encode the speckles. Using both
the aberration estimator and the SCC, we are able to correct
phase and amplitude aberrations. The second objective of the
paper is a laboratory demonstration of the active correction and
an experimental parametric study of the SCC (Sect. 5).
2. Wavefront estimator in the focal plane
of a coronagraph
In this section, we aim to prove that one can retrieve the wave-
front upstream of the coronagraph using the measured complex
amplitude of the electric field in the focal plane downstream of
the coronagraph. We assume in the whole section that we can
measure this complex amplitude without error using an undeter-
mined method. We describe one type of this method (the SCC) in
Sect. 4. In Sect. 2.1, we express the complex electric field that is
associated to the speckles as a function of the wavefront errors in
the pupil upstream of a phase mask coronagraph. From this ex-
pression, we propose an estimator of the wavefront errors from
the speckle electric field (Sect. 2.2) and analyze its accuracy for
an FQPM (Sect. 2.3).
2.1. Expression of the complex amplitude of speckles
in the focal plane as a function of the initial wavefront
We consider here a model of a phase mask coronagraph us-
ing Fourier optics. Figure 1 (top) presents the principle of a
coronagraph. We assume that the star is a spatially unresolved
monochromatic source centered on the optical axis. The stel-
lar light moves through the entrance pupil P. Behind this pupil,
the beam is focused on the mask M in the focal plane, which
diﬀracts the light. Hence, the non aberrated part of the stellar
light is rejected outside of the imaged pupil in the next pupil
plane and is stopped by the Lyot stop diaphragm L. The aber-
rated part of the beam goes through the Lyot stop, producing
speckles on the detector in the final focal plane (Fig. 1, bottom).
We note whith α and φ the amplitude and phase aberrations
in the entrance pupil plane and define the complex wavefront
aberrations Φ as
Φ = φ + iα. (1)
The complex amplitude of the star in the entrance pupil plane ψ′S
can be written as
ψ′S(ξ, λ) = ψ0 P(ξ) exp (iΦ(ξ)) , (2)
where ψ0 is the mean amplitude of the field over the pupil P,
ξ the coordinate in the pupil plane and λ the wavelength. We
assume that the aberrations are small and defined in the pupil P
(PΦ = Φ), thus
ψ′S(ξ, λ)
ψ0
≃ P(ξ) + iΦ(ξ). (3)
The complex amplitude of the electric field A′S behind the coro-
nagraphic mask M in the first focal plane is
A′S = F [ψ′S] M, (4)
where F is the Fourier transform. Using Eq. (3), we can write
the electric field F −1(A′S) before the Lyot stop
F −1[A′S]
ψ0
= P ∗ F −1[M] + iΦ ∗ F −1[M], (5)
where ∗ is the convolution product. We call ΦM the aberrated
part of the field after the coronagraph:
ΦM = φM + iαM = Φ ∗ F −1[M]. (6)
After the Lyot stop L, the electric field ψS is
ψS
ψ0
= (P ∗ F −1[M])L + iΦML. (7)
We assume a coronagraph for which the non aberrated part of
the electric field is null inside the imaged pupil. This property
of the perfect coronagraph (Cavarroc et al. 2006) has also been
demonstrated analytically for several phase coronagraphs such
as FQPM coronagraphs (Abe et al. 2003) and vortex corona-
graphs (Mawet et al. 2005). The remaining part ΦL of the nor-
malized electric field after the Lyot stop reads
ΦL = φL + iαL = ΦML = (Φ ∗ F −1[M])L. (8)
In the final focal plane, the complex amplitude AS is
AS = ψ0F [iΦL],
AS = ψ0F [i(Φ ∗ F −1[M])L], (9)
AS = iψ0(F [Φ]M) ∗ F [L].
This complex amplitude is directly related to the wavefront aber-
rations in the entrance pupil. If one can measure AS, we can in-
vert Eq. (9) and retrieve the complex wavefront errors Φ in the
entrance pupil.
2.2. Wavefront estimator
We still assume in this section that an undefined method provides
access to AS. Using this complex amplitude AS as the measure-
ment, we therefore propose the following estimator Φest for the
wavefront:
Φest = iF −1
[
AS
Mψ0
]
P. (10)
A9, page 2 of 13
J. Mazoyer et al.: Estimation & correction of wavefront aberrations using the SCC
Fig. 2. Simulations of an aberrated phase in the entrance pupil plane (φ),
and the real part of the field in the next pupil plane before (φM) or after
(φL) the Lyot pupil. We also show the estimate (φest) and the diﬀerence
between φest and φ. L = P in this case.
This estimator can be used for any phase mask coronograph (for
which M is nonzero over the full focal plane). To justify the per-
tinence of this estimator, we can re-write it using the variables
of our model. Using Eq. (9), in a noise-free measurement case,
this estimator reads
Φest =
[
((Φ ∗ F −1[M])L) ∗ F −1
[
1
M
]]
P. (11)
Theoretically, if no Lyot stop is applied (L = 1), Eq. (11) be-
comes Φest = PΦ = Φ. We propose this estimator based on the
assumption that most of the information about the aberrations is
not diﬀracted outside of the imaged pupil by the coronagraphic
mask. Therefore, using this assumption, we intuit that for L ≃ P,
we still have Φest ≃ Φ. This assumption is verified by the simu-
lation in Sect. 2.3, and by the experiment described in Sect. 5.
For a symmetrical phase mask such as the FQPM, either
F −1[M] and F −1
[
1
M
]
are real. Thus, in the estimator we can
separate the real (φest) and imaginary part (αest) of the estimator
in Eq. (11):⎧⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎩ φest =
[
((φ ∗ F −1[M])L) ∗ F −1
[
1
M
]]
P
αest =
[
((α ∗ F −1[M])L) ∗ F −1
[
1
M
]]
P.
(12)
This relation ensures that within the limits of our model, this es-
timator independently provides estimates of the phase and am-
plitude aberrations.
2.3. Performance of the estimation
In this section we test the accuracy of the estimation φest for a
phase aberration φ and no amplitude aberrations (α = 0). In the
following numerical simulations, we assumed an FQPM corona-
graph. It induces a phase shift of π in two quadrants with respect
to the two others quadrants. We simulated FQPM coronagraphs
in this paper using the method described in Mas et al. (2012).
This coronagraph is completely insensitive to some aberrations,
for instance to one of the astigmatism aberrations (Galicher
2009; Galicher et al. 2010). Because these aberrations introduce
no aberration inside the Lyot pupil, we are unable to estimate
them. We assumed an initial phase with aberrations of 30 nm
root mean square (rms) over the pupil at λ = 635 nm, with a
power spectral density (PSD) in f −2, where f is the spatial fre-
quency.
In these simulations, we studied two cases. First, we used a
Lyot pupil of the same diameter as the entrance pupil (L = P).
Then, we studied the case of a reduced Lyot (DL < DP, where DL
and DP are the diameters of the Lyot and entrance pupil, respec-
tively).
2.3.1. Case L = P
Figure 2 shows the eﬀect of phase-only aberrations φ in diﬀerent
planes of the coronagraph. Starting from the left, we represent
Fig. 3. Simulations of an aberrated phase with a localized default in
the entrance pupil plane (φ), and in the next pupil plane (φM , φL). We
represent the entrance pupil size by a dark ring around φL. We show
the estimate (φest) and the diﬀerence between φest and φ in the last two
images. DL = 95%DP in this case.
the initial phase φ, the real part of the amplitude due to the aber-
rations φM (φL) before the Lyot stop (after the Lyot stop), derived
from Eq. (6) (Eq. (8)) for phase-only aberrations. The last two
images are the estimator φest and the diﬀerence between the es-
timate and the entrance phase aberrations (φ − φest).
The estimate φest is very close to the initial phase φ. For
initial phase aberrations of 30 nm rms, the diﬀerence φ − φest
presents a level of 10 nm rms in the entire pupil. The vertical
and horizontal structures in this diﬀerence are due to the cut-oﬀ
by the Lyot stop of the light diﬀracted by the FQPM (the light
removed between φM and φL), which leads to an imperfect esti-
mate of the defects on the pupil edges. Aberrations to which the
FQPM coronagraph is not sensitive (such as astigmatism) are
also present in this diﬀerence.
Assuming a perfect DM, we can directly subtract φest from φ
in the entrance pupil. Then, we can estimate the residual error
once again, and iterate the process. The aberrations in the Lyot
pupil φL converge toward zero (0.2 nm in ten iterations). This
is important because these aberrations are directly linked to the
speckle intensity in the focal plane downstream of the corona-
graph. However, the diﬀerence φ−φest does not converge toward
zero in the entrance pupil. The fact that φL converges toward
zero proves that the residual phase is only composed of aberra-
tions unseen by the FQPM.
2.3.2. Case DL < DP
In a more realistic case, we aim to remove all the light diﬀracted
by the coronagraphic mask, even for unavoidable misalignments
of the Lyot stop. For this reason, the Lyot stop is often chosen
to be slightly smaller than the imaged pupil. We consider here
a Lyot stop pupil L95% whose diameter is DL = 95%DP. In a
first part, we show below that phase defects at the edge of the
entrance pupil can be partially retrieved, then we study the con-
vergence of the estimator in this case.
As in Fig. 2, Fig. 3 corresponds to the simulation of the con-
secutive steps of the model (φ, φM before Lyot stops, φL after
Lyot stop, then estimated phase φest and diﬀerence with initial
phase). We added a small localized phase default, indicated by
the black arrow, inside the entrance pupil P, but outside of the
Lyot stop L95% (Fig. 3, left). Around φL, the complex ampli-
tude after the Lyot stop, we drew a circle corresponding to the
entrance pupil, slightly larger than L95%. For an FQPM, the ad-
ditional defect is diﬀracted in the Lyot stop plane (φM). After
applying the Lyot stop of 95% (φL), most of the default disap-
pears, but we can still see its signature. As the estimator φest de-
convolves by the phase mask, it partially retrieves the default, as
seen in the estimate (indicated by the black arrow). In the error
(φ − φest), we notice a remarkable cross issued from this defect,
which is due to the information lost during the filtering by the
Lyot stop.
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The wavefront estimation is limited when compared to the
DL = DP case. Because of the light filtered by the Lyot stop,
some information about the wavefront aberrations close to the
border of the entrance pupil is inevitably lost. Due to these
unseen aberrations, φ − φest does not converge toward zero.
However, the residual aberrations in the Lyot pupil φL still con-
verge toward zero, practically as quick as in the L = P case.
By this first rough analysis, we see that we can estimate
phase aberrations upstream of a coronagraph using the complex
amplitude AS of the speckle field and Eq. (10). The same conclu-
sion can be drawn for amplitude aberrations and, because the es-
timation is linear, for a complex entrance wavefront. In the next
section, we demonstrate that one can compensate for the wave-
front errors in the entrance pupil.
3. Entrance pupil wavefront correction
In this section, we use the estimator Φest to numerically simulate
the correction of phase and amplitude aberrations in a closed
loop. In the loop, we can remove constant factors in the estima-
tor, which can be adjusted with a gain g
Φest = giF −1
[AS
M
]
P. (13)
We still assume that we have a perfect sensor that measures
the complex amplitude AS in the focal plane downstream of the
coronagraph. We used a deformable mirror (DM) of N ×N actu-
ators upstream of the coronagraph, in the entrance pupil plane.
We started with phase-only correction. We explain how to cor-
rect for the eﬀects of phase and amplitude aberrations with only
one DM in Sect. 3.3.
We define the correction iterative loop by the expression of
the residual phase φ j+1 at iteration j + 1:
φ j+1 = φ − φ j+1DM = φ −
⎡⎢⎢⎢⎢⎢⎢⎣φ jDM + N2−1∑
i=0
k j+1i fi
⎤⎥⎥⎥⎥⎥⎥⎦ , (14)
where φ jDM is the shape of the DM at iteration j, k j+1i is the incre-
mental command of the DM actuator i at iteration j+ 1, and fi is
the DM influence function, i.e., the WF deformation when only
poking the actuator i. Note that φ j is the phase to be estimated at
iteration j + 1. The objective is now to determine the command
vector {k j+1i } from the phase estimator φ j+1est .
3.1. Wavefront aberration minimization
To derivate the command vector {k j+1i }, we minimize the distance
between the measurements and the measurements that accounts
for the parameters to be estimated. Ideally, we would like to find
the {ki} minimizing the distance d j{ki} between the residual phase
and the DM shape:
d j{ki} = ∥φ j −
N2−1∑
i=0
k j+1i fi∥2. (15)
As presented in the previous section, a possible estimator of φ j is
given by Eq. (13), allowing us to computeΦ j+1est from A jS (directly
related to φ j). So we minimize
d j{ki} = ∥ℜ
[
Φ
j+1
est
]
− D{k j+1i }∥2, (16)
where D is the interaction matrix because we are using a lin-
ear model. This matrix is calibrated oﬀ-line directly using the
Fig. 4. Simulations of the influence function fi in the pupil plane (left),
and the eﬀect using the two diﬀerent estimators: we deconvolve by the
mask (Φest, right) or not (Φest,2, center).
wavefront sensor (Boyer et al. 1990). As in the conventional
least-squares approach, we derived the pseudo inverse of D, de-
noted D†, by the singular value decomposition (SVD) method.
Therefore, the command vector solution of Eq. (16) is given by
{k j+1i } = D†ℜ
[
Φ
j+1
est
]
. (17)
Equation (17) is applicable for diﬀerent estimators (only
D† changes). To create the interaction matrix, we poked one by
one the actuators while the others remain flat, as shown in Fig. 4.
Each estimated phase vector obtained hence gives the column of
the interaction matrix corresponding to the moved actuator. The
influence function (which we simulated as a Gaussian function)
is at the left, the estimator given by Eq. (13) at the right. At the
center, we also plot another estimator of the wavefront that does
not include the deconvolution by the coronagraph mask. It is de-
fined by
Φest,2 = giF −1 [AS] P. (18)
The chosen estimator applied to the influence function must be
as spatially localized as possible: we have to filter the noise and
it is far more eﬃcient if the relevant information is gathered
around one point. For this reason, it is preferable to use Φest
(Fig. 4, right) instead ofΦest,2 (Fig. 4, center). We notice in Fig. 4
that even after deconvolution by the FQPM, the estimate (right)
shows a negative cross centered on the poked actuator, whereas
it is not present in the initial phase (left). This artifact is gener-
ated to the transitions of the quadrants, which diﬀract the light
outside of the Lyot stop. This cross can be a problem for two rea-
sons. First, it is diﬃcult to properly retrieve it in a noisy image.
Then, because it enhances the cross-talk between the actuator
estimates, it may lead to unstable corrections (see Sect. 4.4).
For these reasons, we chose to create a synthetic interaction
matrix, i.e., use a slightly diﬀerent model for the estimation.
3.2. Synthetic interaction matrix
One interest of interaction matrices is to calibrate the mis-
registration between the DM and the wavefront sensor when
considering a complex optical system. It also allows us to cal-
ibrate the shape and magnitude of each actuator response. Since
the cross in Fig. 4 (right) is 40 times less intense than the poke
actuator in the center, it may be only partially retrieved in noisy
images, which may lead to an unstable loop. To avoid this prob-
lem, we decided to build a synthetic interaction matrix based
on the measured position and shape of each actuator. Because
we considered an iterative measurement and correction loop,
we finally discarded the magnitude calibration of each actuator,
which lead to a slight increase of the required iteration number
for convergence. We decided to only adjust the mis-registration
and estimation shape of the actuator set in the output pupil on
the measured interaction matrix, as seen by the sensor.
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Out of the N × N actuators of the square array in the DM,
we chose to limit the response adjustment on the 12 × 12 ac-
tuators centered on the entrance pupil. These actuators were al-
ternately pushed and pulled using known electrical voltages and
we recorded AS for both positions. Assuming the complex am-
plitude AS is a linear function of the wavefront errors in the
entrance pupil plane and that other aberrations of the optical
path remain unchanged between two consecutive movements
(the same pushed and pulled actuator), the diﬀerence between
these two movements leads to the estimate ˆfi of the influence
function of a single poked actuator using Eq. (13). For each esti-
mate, we adjusted a Gaussian function defined by its width and
position in the output pupil. From these 144 Gaussian fits, we
can build the actuator grid as observed in the plane, where aber-
rations are estimated and determine the inter-actuator distance
in each direction and the orientation of this grid. We also de-
termined the median width of the adjusted Gaussian functions
and computed a synthetic Gaussian function, which was trans-
lated onto the adjusted actuator grid to create a new set of N ×N
synthetic estimates ˆfisynth.
From these synthetic estimates, we built the synthetic inter-
action matrix Dsynth. Some of the actuators are outside of the
entrance pupil, and their impact inside the pupil is negligible.
We excluded these actuators from Dsynth. For any wavefront es-
timate, the distance to be minimized is now
d j{ki} = ∥ℜ
[
Φ
j+1
est
]
− Dsynth{k j+1i }∥2. (19)
The solution is given by the pseudo-inverse of the interaction
matrix Dsynth using the SVD method.
3.3. Phase and amplitude correction using one DM
As explained in Bordé & Traub (2006), a complex wavefront
Φ = φ + iα can be corrected for on half of the focal plane with
only one DM. The idea is to apply a real phase on the DM to
correct for the phase and amplitude on half of the focal plane.
Because the Fourier transform of a Hermitian function is real,
we define AhermiS as⎧⎪⎪⎨⎪⎪⎩ ∀x ∈ R × R+, AhermiS (x) = AS(x)∀x ∈ R × R−, AhermiS (x) = A∗S(−x), (20)
where A∗S is the complex conjugated of AS and introduce it into
the estimator of Eq. (13). The resulting estimated wavefront is
real, which allows its correction with only one DM.
Now we have a solution to correct for the wavefront aberra-
tions upstream of the coronagraph when the complex amplitude
in focal plane is known. We introduce in Sect. 4 a technique to
measure AS: the self-coherent camera.
4. Self-coherent camera: a complex amplitude
sensor in focal plane
The self-coherent camera (SCC) is an instrument that allows
complex electric field estimations in the focal plane.
4.1. SCC principle
Figure 5 (top) is a schematic representation of the SCC com-
bined with a focal phase mask coronagraph and a DM. We added
a small pupil R, called reference pupil, in the Lyot stop plane of
a classical coronagraph. R selects part of the stellar light that is
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Fig. 5. Principle of the SCC combined with a coronagraph and a DM
(top). A small hole is added in the Lyot stop plane to create a reference
channel. In the final focal plane (bottom), the SCC image is formed by
speckles encoded with Fizeau fringes.
diﬀracted by the focal coronagraphic mask. The two beams are
recombined in the focal plane, forming Fizeau fringes, which
spatially modulate the speckles. In the following, we call the
SCC image the image of the encoded speckles (Fig. 5, bottom).
In this section, we briefly demonstrate that this spatial modu-
lation allows us to retrieve the complex amplitude AS. A more
complete description of the instrument can be found in Baudoz
et al. (2006), Galicher et al. (2008, 2010).
The electric field ψ in the pupil plane (Eq. (7)) after the mod-
ified Lyot stop is
ψ(ξ, λ)
ψ0
=
[
(P(ξ) + iΦ(ξ, λ)) ∗ F −1[M](ξ)
]
× (L(ξ) + R(ξ) ∗ δ(ξ − ξ0)) , (21)
where ξ0 is the separation between the two pupils in the Lyot
stop, and δ is the Kronecker delta. ψ can also be written as
ψ(ξ, λ) = ψS (ξ, λ) + ψR(ξ, λ) ∗ δ (ξ − ξ0) , (22)
where ψS is the complex amplitude in the Lyot stop, defined in
Eq. (8), and ψR is the complex amplitude in the reference pupil.
We denote with AR its Fourier transform, the complex amplitude
in the focal plane, of the light issued from the reference pupil. In
monochromatic light, the intensity I = |F [ψ]|2 recorded on the
detector in the final focal plane can then be written as
I(x) = |AS(x)|2 + |AR(x)|2 + A∗S(x) AR(x) exp
(−2iπx.ξ0
λ
)
+ AS(x) A∗R(x) exp
(
2iπx.ξ0
λ
)
, (23)
where A∗ is the conjugate of A and x the coordinate in the focal
plane. The two first terms are the intensities issued from Lyot and
reference pupils, and provide access only to the square modulus
of the complex amplitudes. The two correlation terms that create
the fringes directly depend on AS and AR.
When an oﬀ-axis source (planet) is in the field of view, its
light is not diﬀracted by the coronagraphic mask. Thus, it does
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Fig. 6. Correlation peaks in the Fourier transform of the focal plane.
The inverse Fourier transform of IS + IR is circled in blue. The inverse
Fourier transform of I− = AS A∗R is circled in red.
not go through the reference pupil. Because the lights of the oﬀ-
axis and in-axis sources are not coherent, the oﬀ-axis light am-
plitude in the focal plane does not appear in the correlation terms
(i.e., its image is not fringed).
4.2. Complex amplitude of the speckle field
In this section, we demonstrate that we can use the SCC im-
age to estimate the complex amplitude of the speckle field. We
first apply a numerical inverse Fourier transform to the recorded
SCC image (Eq. (23)),
F −1[I](u) = F −1[IS + IR] + F −1[A∗S AR] ∗ δ
(
u − ξ0
λ
)
+ F −1[AS A∗R] ∗ δ
(
u +
ξ0
λ
)
, (24)
where IS = |AS|2 and IR = |AR|2 are the intensities of the speckles
and reference pupil, and u is the coordinate in the Fourier plane.
F −1[I] is composed of three peaks centered at u =
[−ξ0/λ, 0,+ξ0/λ] (Fig. 6). We denote with DL the diameter of
the Lyot pupil and with DL/γ the diameter of the reference pupil
(γ > 1). The central peak is the sum of the autocorrelation of the
Lyot and reference pupils F −1[IS + IR]. Its radius is DL because
we assume γ > 1. The lateral peaks of the correlation (F −1[I−]
and F −1[I+] hereafter) have a radius (DL + DL/γ)/2. Thus the
three peaks do not overlap only if (Galicher et al. 2010)
||ξ0|| > DL2
(
3 + 1
γ
)
, (25)
which puts a condition on the smallest pupil separation. The lat-
eral peaks are conjugated and contain information only on the
complex amplitude of the stellar speckles that are spatially mod-
ulated on the detector. When we shift one of these lateral peaks
to the center of the correlation plane (u = 0), its expression can
be derived from Eq. (24):
F −1[I−] = F −1 [AS A∗R] . (26)
Assuming γ ≫ 1, we can consider that the complex amplitude
in the reference pupil is uniform and that A∗R is the complex
amplitude of an Airy pattern. Therefore, knowing AR, we can
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Fig. 7. Steps followed to estimate the phase and amplitude from
SCC images.
to retrieve the complex amplitude AS in the focal plane using
the SCC (where A∗R is not zero):
AS =
I−
A∗R
· (27)
4.3. SCC wavefront estimation
Equation (13) shows how to estimate the wavefront upstream of
a coronagraph is estimated using the complex amplitude of the
speckle field in the focal plane. Combining Eqs. (10) and (27),
we have an estimator of the wavefront aberrations Φ as a func-
tion of I−:
Φest =
[
iF −1
[
I−
A∗Rψ0 M
]]
P. (28)
This estimator is only limited in frequency by the size of the ref-
erence pupil. Indeed, where the reference flux is null, the speck-
les are not fringed and their estimate cannot be achieved. Small
reference pupils produce large point spread functions (i.e., with
a first dark ring at large separation) and allow estimating AS in a
large area of the focal plane. The influence of the reference pupil
size is detailed in Sect. 5.5.
Figure 7 summarizes the steps followed to estimate the phase
and amplitude aberrations with the SCC. From the fringed focal
plane, we used a Fourier transform to retrieve I−, from which we
deduced the complex amplitude of the speckle field AS. Using
the estimator, we measured the phase and amplitude aberrations.
4.4. Correction loop
We can use this wavefront estimator to control a DM and correct
for the speckle field in the focal plane as explained in Sect. 3.
The DM has a finite number of degrees of freedom and thus can
only correct for the focal plane in a limited zone. If the reference
pupil is small enough (γ ≫ 1), the point spread function (PSF)
|AR|2 is uniform over the correction zone (A∗R ≃ A0). We discuss
this assumption in Sect. 5.5. Under this assumption, Eq. (28)
becomes
Φest ≃ iF −1
[
I−
A0ψ0 M
]
P = giF −1
[ I−
M
]
P. (29)
As described in Sect. 3, we removed the constant terms in the
estimation and put them into the gain g. From Φest, we created
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Fig. 8. Singular values, normalized to their respective maximum, issued
from the inversion of the interaction matrices D, obtained using the two
estimators Φest (red, dotted) and Φest,2 (black, solid) and the synthetic
matrix (blue, dashed) for γ = 40.
a synthetic matrix, as explained in Sect. 3.2. Similarly, the other
estimator Φest,2 introduced in Eq. (18), becomes
Φest,2 = giF −1 [I−] .P. (30)
Using the interaction matrices deduced from these estimators
(Φest, Φest,2) and the synthetic one, we studied the correction
loop. We simulated a DM with 27 actuators across the entrance
pupil. To build these matrices, we only selected the actuators
with a high influence in the pupil (633 actuators were selected
for this number of actuators in the pupil). Lyot stop and entrance
pupil have the same radius, and we chose γ = 40 for the refer-
ence pupil size.
In Fig. 8, we plot the singular values (SV), normalized to
their highest values, derived from the inversion of the matrices D
obtained using the estimators Φest and Φest,2 and of the interac-
tion matrix built from ˆfisynth. As already underlined, the cross
in Φest or Φest,2 (Fig. 4, center and right) correlates the estimates
of diﬀerent actuators and therefore leads to lower SV (up to five
times lower for the lowest SV). When inverted in D†, low SV
lead to higher values (in absolute values) and amplify the noise
in Eq. (17). Applied to noisy data, such D† matrices may lead to
an unstable correction. Even in a noise-free case, simulations of
the correction with the three methods and the same number of
actuators used (633) showed that only the synthetic matrix leads
to a stable correction.
4.5. Optical path difference
Between the Lyot stop and the detector, the beam is split into
two paths (image and reference), which encounter diﬀerent areas
in the optics. Thus, diﬀerential aberrations exist Galicher et al.
(2010). However, because the reference pupil is small (γ ≫ 1),
the main aberration is an optical path diﬀerence (OPD) between
the two channels. In this section we study how this OPD im-
pacts the SCC performance.
4.5.1. Influence of an OPD on the correction
Given an OPD dop, we can define phase diﬀerence φop =
2πdop/λ. This phase diﬀerence modifies the I− originally defined
in Eq. (26):
I− = AS A∗R exp
(
iφop
)
. (31)
The phase and amplitude estimate φest,op and αest,op can be ex-
pressed as a function of the estimates made without an OPD
(dop = 0):
φest,op + iαest,op = (φest + iαest) exp(iφop), (32)
and thus⎧⎪⎪⎪⎨⎪⎪⎪⎩ φest,op = φest cos
(
φop
)
− αest sin
(
φop
)
αest,op = φest sin
(
φop
)
+ αest cos
(
φop
)
.
(33)
Hence, even phase-only aberrations (such as the movements of
the DM) have an influence on the estimated amplitude (i.e., the
imaginary part of the estimator Φest) for a nonzero OPD. In this
section, we make two assumptions. First, that the DM is per-
fect and we can correct for any desired phase in the pupil plane.
Second, that the only error in the estimator is due to the OPD:
if dop = 0, the estimator retrieves the exact phase and amplitude
(Φest = φ + iα).
We started the loop with a phase φ0 and an amplitudeα. After
j iterations the phase in the pupil plane φ j is the diﬀerence be-
tween the previous phase φ j−1, and the estimate of this previous
phase φ j−1est,op. Under the previous assumptions, we have αest = α
and φest = φ j−1, and
φ j = φ j−1 − φ j−1est,op = φ j−1
(
1 − cos
(
φop
))
+ α sin
(
φop
)
. (34)
Because the OPD biases the estimation, the correction intro-
duces an error at each iteration. This sequence converges if
|1 − cos(φop)| < 1. This assumption (−π/2 < φop < π/2) is
always satisfied in real cases. Its limit φend satisfies the equation
φend = φend
(
1 − cos
(
φop
))
+ α sin
(
φop
)
φend = α tan
(
φop
)
.
(35)
Therefore, for a nonzero OPD and a phase-only correction, the
SCC correction converges, but the errors on the final phase de-
pend on the uncorrected amplitude aberrations α.
To estimate the OPD eﬀect on the level of the focal plane in-
tensity, we considered the complex amplitude in the focal plane
as a linear function of the phase and amplitude aberrations in
the entrance pupil plane. We can thus evaluate the energy in the
focal plane as a linear function of |φ|2 + |α|2. Without an OPD,
a perfect phase-only correction would leave a level of speckles
only dependent on the entrance amplitude aberrations |α|2. With
an OPD, this level is slightly higher: |α|2(1+ tan(φop)2). For a re-
alistic phase diﬀerence of 0.1 radians, the diﬀerence in intensity
in the speckle field between the case with and without an OPD
would be 1%. The impact on the correction is only weak.
The problem occurs when we try to correct phase and am-
plitude at the same time with one DM. We explained how to do
this in Sect. 3.3. For φop , 0, numerical simulations as well as
tests on an optical bench show that the correction is unstable: at
each iteration, we raised the phase aberrations by trying to cor-
rect for the amplitude aberrations and vice versa. Thus, we need
an estimate of the OPD to stabilize the correction.
4.5.2. Estimation and correction of the OPD
In the construction of the synthetic matrix, (Sect. 3.2), we stud-
ied the diﬀerence of two SCC images produced by wavefronts
that only diﬀer by a movement of an actuator. Because the
DM is in the pupil plane, the estimator applied to this dif-
ference is real for of an OPD equal to zero. However, for a
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nonzero OPD dop and using Eq. (31) with α = 0, we deduce
Φiest,op = Φ
i
est(sin(dop) + i cos(dop)). For each of the 12 × 12 ac-
tuators used to build the synthetic matrix, the arctangent of the
ratio of the imaginary part on the real part of Φiest,op leads to an
estimate of the OPD. Due to the noise in the image, small diﬀer-
ences in the OPD estimate can appear from one actuator to an-
other. Calculating the median of the estimated OPDs, we obtain
the measured phase diﬀerence φmesop . We modified I− accounting
for this OPD and our estimator (Eq. (29)) becomes
Φest,op = giF −1
[ I− exp(−iφmesop )
M
]
P. (36)
We use this new estimator from now on.
The OPD variations during the correction are a problem that
has to be carefully considered for a telescope application. In
the current installation (bench under a hood, room temperature
stabilized) these variations are much slower than the time of a
correction loop. Moreover, one can change the value of φop di-
rectly during the correction to compensate for slight changes.
However, in an operational instrument, this problem will be
taken into account by design to comply with the stability require-
ments (Macintosh et al. 2008).
5. Correction in the focal plane using
the self-coherent camera: laboratory
performance
5.1. Laboratory test bench
We tested the SCC on a laboratory bench at the Observatoire de
Paris. A thorough description of this optical bench is given in
Mas et al. (2010). We briefly present the main components used
in the experiments of the current paper:
1. a quasi-monochromatic laser diode emitting at 635 nm;
2. a tip-tilt mirror built at LESIA, used to center the beam on
the coronagraphic mask (Mas et al. 2012). The tip-tilt mirror
can also be used in the closed-loop as an oﬀ-load for the DM;
3. a Boston Micromachines DM of 32 × 32 actuators on a
square array. Each actuator has a size of 300 µm. We cur-
rently use an entrance pupil of 8.1 mm and thus 27 actuators
across the pupil;
4. an FQPM optimized for 635 nm;
5. a Lyot stop with a diameter of 8 mm for an entrance pupil
of 8.1 mm (98.7% filtering) and in the same plane, reference
pupils of variable diameters: 0.3 mm (γ = 26.6), 0.35 mm
(γ = 22.8), 0.4 mm (γ = 20) and 0.5 mm (γ = 16)
and 0.8 mm (γ = 10);
6. a CCD camera of 400 × 400 pixels with a readout noise
of 16 electrons/pixel and a full well capacity of 13 000 elec-
trons/pixel.
We used the Labview software to control the bench and the DM
and applied the closed-loop correction at 20 Hz.
5.2. Dark holes
Owing to the limited number of actuators on the DM, only spa-
tial frequencies lower than the DM cut-oﬀ can be corrected for.
For a given diameter DL of the Lyot pupil, the highest frequency
attainable for a N×N actuators DM (N actuators across the pupil
diameter) is Nλ/(2DL) in one of the principal directions of the
mirror and
√
2Nλ/(2DL) in the diagonal. The largest correction
Fig. 9. Dark holes recorded on the laboratory bench for correction with
two diﬀerent sizes of square mask S q: KS q = 20.8λ/DL (left) and KS q =
24.5λ/DL (center). The dark hole recorded on the laboratory bench for
a correction in phase and amplitude with a square mask of size KS q =
24.5λ/DL (right). These images use a diﬀerent intensity scale but the
same space scale.
zone, called dark hole (DH) in Malbet et al. (1995) is the zone
DHmax = [−Nλ/(2DP), Nλ/(2DP)] × [−Nλ/(2DP), Nλ/(2DP)]
in the image plane. During the numerical process of the SCC im-
age (Fig. 7), we can decide to reduce the correction to a smaller
zone than the one allowed by the number of actuators of the DM.
This can be implemented in the SCC correction by multiply-
ing I− by a square mask S q. Modifying Eq. (36), the estimation
becomes
Φest = giF −1
[S qI− exp(−iφmesop )
M
]
P, (37)
where S q equals 1 on a square area of KS qλ/DL × KS qλ/DL in
the center of the image and 0 everywhere else.
Using an SCC with a reference pupil of 0.5 mm (γ = 16), we
applied Eq. (37) to estimate the upstream wavefront. We used a
square zone to restrain the correction zone to 24.5λ/DL to opti-
mize the correction of the DM. We built a synthetic interaction
matrix as described in Sect. 3.2. The pseudo inverse of Dsynth
was used to control the DM in a closed loop using Eq. (14). The
correction loop was closed at 20 Hz for the laboratory conditions
and ran for a number of iterations large enough ( j > 10) for the
DM to converge to a stable shape. We recorded focal plane im-
ages during the control loop. The typical result obtained on the
optical bench for this reference and square zone sizes and for
phase-only correction is shown in Fig. 9 (center). We also show
an image of a DH obtained with a correction with a square zone
of size KS q = 20.8λ/DL (Fig. 9, left). A specific study of the size
of the correction zone is made in Sect. 5.4. In Fig. 9, dark zones
represent low intensities. The eight bright peaks at the edges are
caused by high spatial frequencies due to the print-through of the
actuators on the DM surface. These peaks are uncorrectable by
nature, but probably do not strongly alter the correction because
they are situated at more than 20λ/DL from the center.
As explained in Sect. 3.1, the correction of phase and ampli-
tude with only one DM is possible by replacing AS by AhermiS in
Eq. (13). With Eq. (20), we similarly define the hermitian func-
tion Ihermi− from I−. Using Eq. (27) and the assumption that |A∗R|2
is an Airy pattern, a phase and amplitude correction is therefore
possible by replacing I− by Ihermi− in Eq. (37). This correction al-
lows one to go deeper in contrast but limits the largest possible
dark hole to half of the focal plane: DH+max = [0, Nλ/(2DL)] ×
[−Nλ/(2DL), Nλ/(2DL)]. On this half plane, we can also choose
to reduce the correction to a smaller zone. A resulting dark hole
is presented in Fig. 9 (right) for KS q = 20.8λ/DL.
5.3. SCC performance
In this section, we present contrast results obtained on the lab-
oratory bench for phase-only correction and for amplitude and
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Fig. 10. Radial profiles of the azimuthal standard deviation (in rms) of
the intensities in the focal plane typically obtained with this method
for phase-only correction, for simulation (blue dashed line) and labora-
tory bench result (red solid line), for γ = 16 and a square zone of size
KS q = 24.5λ/DL. We also plot in this graph the simulation of the focal
plane obtained using the amplitude aberrations recorded and no phase
aberrations (black dash-dotted line).
phase correction. We used a reference pupil of 0.5 mm (γ = 16)
to estimate the upstream wavefront and a square zone of size
KS q = 24.5λ/DL to optimize the correction of the DM.
5.3.1. Phase-only correction
The speckles near the FQPM transitions are brighter than those
in other parts of the DH . Moreover, the contrast in these region
is not relevant, because the image of a planet located on a tran-
sition would be distorted and strongly attenuated. Therefore, for
phase-only correction, we chose to measure the radial profile of
the SCC image only on the points (x, y) which verify⎧⎪⎪⎨⎪⎪⎩ x ∈ [−20λ/DL;−1λ/DL] ∪ [1λ/DL; 20λ/DL]y ∈ [−20λ/DL;−1λ/DL] ∪ [1λ/DL; 20λ/DL] . (38)
We calculated the profiles by normalizing the intensities by the
highest value of the PSF measured through the Lyot pupil and
without coronagraphic mask. In practice, we moved the source
away from the coronagraph transitions to measure this PSF. In
the following figures, the distances to the center are measured in
λ/DL. Figure 10 shows the radial profile of the azimuthal stan-
dard deviation of the intensities obtained in phase-only correc-
tion in the focal plane zone described in Eq. (38). The detection
level reaches a contrast level of 10−6 between 6 and 12 λ/DL
and 3 × 10−7 at 11 λ/DL. As shown in Fig. 9 (center), speckles
are still present in the dark area. Since we only corrected for the
phase, we can suspect amplitude eﬀects.
To estimate the amplitude aberration level, we recorded the
pupil illumination on the optical bench without coronagraph,
shown in Fig. 11. The amplitude defect level is estimated to be
about 10% RMS in intensity. The period of the actuator pitch
clearly appears in this pupil image. Due to vignetting eﬀects
by the focal coronagraphic mask, these high-frequency struc-
tures of the DM surface create illumination variations across
the pupil. The first eﬀect of these high-frequency aberrations
are bright speckles outside the corrected zone (mostly on the
eight bright peaks). The second eﬀect is more critical for our
Fig. 11. Pupil illumination recorded on the laboratory bench.
purpose. Because the level of high-frequency amplitude errors
varies across the pupil, it creates low-frequency amplitude aber-
rations, which induce bright speckles in the center of the correc-
tion zone.
To compare the level of the recorded speckles with the one
expected using amplitude and phase errors, we simulated the ex-
pected focal plane image. We used the amplitude aberrations de-
duced from the intensity measurement on the laboratory bench
(Fig. 11). From these amplitude aberrations, we first simulated
the the focal plane without phase errors (just amplitude errors).
The profile of this focal plane is plotted in Fig. 10 with a black
dot-dashed line. We then simulated a phase-only correction, as-
suming initial phase aberrations of 16 nm RMS over the pupil,
and a power spectral density (PSD) in f −2 where f is the spa-
tial frequency. These simulation results (blue dashed line) are
compared to the experimental measurement (red line) in Fig. 10.
The level and shape of the two curves are very similar. They
show the same structure around 27λ/DL, due to the eight bright
peaks created by amplitude aberrations. These curves inside the
DH match the simulation of the focal plane without amplitude
aberrations. It seems that in phase-only correction, we corrected
all phase aberrations and that we are only limited by amplitude
errors.
5.3.2. Phase and amplitude correction
The simulation without amplitude errors (only phase aberra-
tions) shows that a contrast level of 10−10 can be reached, as
previously shown in Galicher et al. (2010). Since the amplitude
errors set the limits of our phase-only corrections, we aim to cor-
rect both phase and amplitude at the same time. However, with
only one DM, the corrected zone is smaller by half, as shown
in Fig. 9 (right). Therefore, the radial profile measurement zone
becomes⎧⎪⎪⎨⎪⎪⎩ x ∈ [1λ/DL; 20λ/DL]y ∈ [−20λ/DL;−1λ/DL] ∪ [1λ/DL; 20λ/DL] . (39)
The results for this correction are plotted in Fig. 12 as a
dashed blue line for the simulations and as a red line for the
laboratory bench results. When correcting for the phase and
amplitude aberrations, we obtain contrasts better than 10−6
between 2λ/DL and 12λ/DL, and better than 3 × 10−7 be-
tween 7λ/DL and 11λ/DL. This is an improvement compared
to the phase-only correction. The simulated profiles match the
laboratory results from 0 to 8 λ/DL and outside of the DH .
Between 8 and 12 λ/DL, the experimental correction shows
a plateau at 3×10−7, while the simulation correction goes deeper.
This plateau is a distinctive feature of a limitation caused by
the low dynamic range of the detector (our CCD camera has a
full well capacity of 13 000 electrons/pixels for a readout noise
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Fig. 12. Radial profiles of the azimuthal standard deviation (in rms) of
the intensities in the focal plane typically obtained with this method for
phase and amplitude correction, for simulation (blue dashed line) and
laboratory bench result (red solid line), for γ = 16 and a square zone of
size KS q = 24.5λ/DL.
of 16 electrons/pixels). This is confirmed by the last images of
the loop which show speckle levels below the readout noise be-
tween 8 and 12 λ/DL: the speckles beyond the readout noise are
not visible and thus beyond correction. However, this problem
can be solved by using a detector with a better dynamic range.
The number of incoming photons from the observed source
is a critical problem of any speckle-correction technique: the
speckles can only be corrected for to a certain level of contrast if
the source is bright enough for them to be detected above photon
and detector noise at these levels. Although we can correct in a
closed loop at 20 Hz in the laboratory, the correction rate in a
real telescope observation will be limited by the shortest expo-
sure time necessary. This shortest exposure time depends on sev-
eral parameters such as stellar magnitude, observational wave-
lengths, telescope diameter, or dynamic range of the camera.
The contrast level in the numerical simulation is limited
to 10−7. This is due to the high-amplitude defects (10% in in-
tensity) introduced by the DM in the pupil. Indeed, the bright
speckles of the uncorrected half-area diﬀract their light into the
corrected half-area. This limit, independent of the estimation
method (Give’on et al. 2006; Galicher et al. 2010), may be low-
ered by the introduction of a second DM on the optical bench
(Pueyo et al. 2010).
In the next sections (Sects. 5.4 and 5.5), we study the influ-
ence of diﬀerent parameters on the SCC performance.
5.4. Size of the corrected zone
In this section, we compare the performance for diﬀerent sizes
of the square zone S q. Using the modified estimator intro-
duced in Eq. (37), and for diﬀerent square zone sizes KS q ,
we experimentally closed the loop and recorded images af-
ter convergence. In these tests, we used N = 27 actuators
across the pupil diameter and γ = 16, with phase-only cor-
rection. As explained in Sect. 5.2, for this number of ac-
tuators, we have DHmax = [−26.6λ/(2DL), 26.6λ/(2DL)] ×
[−26.6λ/(2DL), 26.6λ/(2DL)] (as DL/DP = 8/8.1). We tested
the case (KS q = ∞) and three others: KS q = 26.4λ/DL, which
is only slightly smaller than size of the largest DH and two
smaller square zones (KS q = 20.8λ/DL and KS q = 24.5λ/DL).
Fig. 13. Experimental radial profile comparison of dark holes obtained
on the test bench without square zone (directly using the estimator
described in Eq. (36)) (red, solid) and with square zones of diﬀerent
side lengths: KS q = 26.4λ/DL (blue, dotted), KS q = 24.5λ/DL (green,
dashed) and KS q = 20.8λ/DL (black, dot-dashed). These phase-only
corrections were achieved with a γ = 16 reference pupil. The intensi-
ties are normalized by the highest value of the PSF obtained without
coronagraphic mask.
The images obtained in the last two cases can be seen in Fig. 9:
KS q = 20.8λ/DL (left) and KS q = 24.5λ/DL (center).
Figure 13 presents the radial profiles of the focal planes ob-
tained on the laboratory bench, normalized by the highest value
of the PSF obtained without coronagraphic mask.
The red, solid curve shows the result for KS q = ∞, with-
out square zone. The blue dotted line represents the result of a
square mask of size KS q = 26.4λ/DL, which is only slightly
smaller than the actual cut-oﬀ frequency of the DM. In this case,
we prevented the correction of speckles outside of the DH and
obtained a great improvement inside the DH (0 to 13.5 λ/DL)
and a small depreciation outside (13.5 to 15.5 λ/DL). Using a
smaller correction zone (KS q = 24.5λ/DL green dashed line)
still improves the correction but to the detriment of the size of
the DH (the contrast starts to rise around 12λ/DL). Finally, we
see that a smaller square zone (KS q = 20.8λ/DL, black, dot-
dashed) produces a smaller but not shallower DH .
Going from KS q = ∞ to KS q = 24.5λ/DL, the contrast in
the DH progressively deepens. This is because correcting fewer
of the highest frequencies with a constant number of actuators,
we free degrees of freedom. However, for KS q < 25.5λ/DL, the
contrast level does not improve because we reach the level of
the speckles created by the amplitude aberrations. Additional
shrinking would only reduce the size of the DH . Thus, the re-
duction of the corrected zone in the wavefront estimation greatly
improves the correction performance (up to a factor 10) with
only a small reduction of the DH size. This eﬀect was described
in Bordé & Traub (2006) using 1D simulations.
It is important to note that this improvement does not come
from the phenomenon of aliasing in the estimation (Poyneer &
Macintosh 2004). Indeed, only the correction is enhanced by this
process, because the estimation remained unchanged. The wave-
front estimation with the SCC is only limited in frequency by the
size of the reference PSF: we can estimate speckles as long as the
reference flux is not null, i.e., as long as the speckles are fringed.
In most cases (see next section), the first dark ring of the refer-
ence PSF is larger than the correction zone and the frequencies
inside the PSF’s first dark ring are well estimated.
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Fig. 14. Experimental radial profiles of the PSFs for reference pupils
from γ = 10 to γ = 22.8 recorded on the optical bench. The distance to
the center is in λ/DL. These reference PSFs are normalized by the high-
est value of the Lyot PSF obtained without coronagraphic mask. The
vertical line correspond to the frequency cut-oﬀ for N = 27 actuators in
the entrance pupil (√2Nλ/(2DL)).
5.5. Size of the reference pupil
In this section, we study the eﬀect of the size of the reference
pupil on the performance of the SCC. In the previous sections,
we used two assumptions on the size of the reference pupil. First,
in Sect. 4.2, we assumed a reference pupil small enough to con-
sider that the influence of the aberrations inside such a reference
pupil is negligible. Simulations showed that even for small γ, the
level of aberrations in the reference pupil is very low and uncor-
related to the level of aberrations in the entrance pupil. Second,
in Sect. 4, we assumed a reference pupil small enough to con-
sider A∗R constant over the correction zone in the focal plane. As
previously mentioned, the highest frequency attainable by the
DM is
√
2Nλ/(2DL). Using the first assumption, |A∗R|2 is a per-
fect PSF whose first dark ring is located at 1.22λγ/DL. Thus,
A∗R is roughly constant over the DH if
1.22γ > N/
√
2. (40)
For N = 27 actuators in the entrance pupil, Eq. (40) reads
γ > 15.6. In Fig. 14, we plot the radial profiles of |AR|2 recorded
on the optical bench for γ from 10 to 22.8. We observe a wide
range of intensity levels for diﬀerent reference pupils (from 10−6
for γ = 10 to 3 × 10−8 for γ = 22.8). A reference pupil with
γ = 10 (blue, solid) does not satisfy Eq. (40), and the first ring
of its PSF is inside the correction zone (vertical orange dashed
line). We test this case independently in Sect. 5.5.2. The other
reference pupils are studied in Sect. 5.5.1.
5.5.1. Impact of small reference pupils
The size of the reference pupil can influence the correction in
two diﬀerent ways: it changes the signal-to-noise ratio (S/N) on
the fringes and modifies the flatness of the reference PSF over
the correction zone. We develop these eﬀects in this order in this
section.
The S/N on the fringes is critical, because I− can only be
retrieved with well-contrasted fringes. The S/N is directly re-
lated to the reference pupil size. Using Eq. (23), we deduce that
the peak-to-peak amplitude of the fringes in the focal plane is
2|AS||AR|. Thus, if |AS| and |AR| are expressed in photons, and as-
suming only photon and read-out noise, the S/N can be written as
S/N ≃ 2|AS||AR|√
|AS|2 + |AR|2 + σ2cam
, (41)
whereσcam is the standard deviation of the detector noise in pho-
tons. A higher S/N allows a better estimate of the speckle com-
plex amplitude and thus, a better correction of the aberrations.
One can notice that this S/N can be simplified depending on the
relative values of its diﬀerent terms. We quickly study the fol-
lowing cases:
– if |AS| ≈ |AR| ≪ σcam, S/N → 0. In this case, the correction
is limited by the dynamic range.
– if σcam ≪ |AS| and |AR| ≪ |AS|, S/N ∼ 2|AR|. Initial case, at
the beginning of the correction, when the Lyot pupil is a lot
brighter than the reference pupil. The S/N is only a function
of |AR|.
– if σcam ≪ |AR| and |AS| ≪ |AR|, S/N ∼ 2|AS|. The S/N is
decreasing with deepening correction. The reference bright-
ness is not important.
Equation (41) shows that this S/N is an increasing function of
|AR|, but for deep corrections (|AS| ≪ |AR|), the impact of the
size of the reference is probably very weak.
The second eﬀect is due to the assumption of a constant ref-
erence PSF over the correction zone. Variations of A∗R in the cor-
rection zone distort the wavefront estimation. This eﬀect advo-
cates for small reference pupils (large γ): a reference pupil of
γ = 16 generates an A∗R that varies from 1 to 0.03 inside a cor-
rection zone of 27× 27λ/DL. For this reference pupil, the fringe
intensity is weaker at the edges of the DH . Therefore, the esti-
mate is less accurate at these locations.
Using simulation tools, where we can change the camera and
photon noise easily, we were able to isolate these two diﬀerent
eﬀects and analyzed their influence on the performance of the
instrument separately. A more detailed study has previously been
presented in Mazoyer et al. (2012).
Here, we experimentally tested the influence of the refer-
ence size. We used 27 actuators across the pupil diameter and
KS q = 24.5λ/DL with phase-only correction. Figure 15 shows
the radial profiles of the SCC image in RMS obtained on the
laboratory bench for diﬀerent reference pupils (γ = 16 and
γ = 22.8), normalized by the highest value of the PSF obtained
without coronagraphic mask. These results show that a large ref-
erence pupil (γ = 16) is preferable, even at the edge of the DH ,
where the reference PSF for γ = 16 is fainter than the reference
PSF for γ = 22.8. Comparing the contrast levels obtained in
this figure with those in Fig. 14 for all reference pupils, we de-
duce that we are still in the case |AR| ≪ |AS|. Deeper corrections
would normally depend less on the size of the reference pupil.
When we use the SCC as a planet finder there is another im-
pact to consider: detection is possible only if the planet intensity
is higher than the photon noise of the reference pupil. This ef-
fect advocates for small reference pupils. A trade-oﬀ study of the
reference size is needed depending on expected planet intensity
and the actual contrast that can be achieved. A more complete
study of the noise in the SCC estimation is given in Galicher
et al. (2010).
5.5.2. Effect of large reference pupils
In this section, we experimentally prove that we can still achieve
a correction inside the DH using a reference pupil that does not
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Fig. 15. Radial profiles obtained on the laboratory bench for two diﬀer-
ent reference pupils (γ = 16 and γ = 22.8) with N = 27 actuators and
KS q = 24.5λ/DL for the size of the corrected zone. These contrasts are
normalized by the highest value of the PSF obtained without corona-
graphic mask.
Fig. 16. PSF of the 0.8 mm reference pupil (γ = 10) (right). From this
PSF we constructed the sign mask (center). The white zones are uni-
form and equal to 1 and the black zones are equal to −1. Multiplying I−
by this mask, the correction can be achieved (right) for this reference
pupil.
satisfy Eq. (40) by modifying the phase estimator. This correc-
tion has previously been simulated in Galicher et al. (2010). A∗R
is still considered as the complex amplitude of a perfect PSF,
but we cannot consider it uniform anymore over the DH . First,
the speckles in the first dark ring of this PSF are not fringed,
because the reference PSF intensity is null at this location. The
wavefront errors that produce these speckles are not estimated
and are thus not corrected for. Second, the sign of ℜ[A∗R] andℑ[A∗R] changes between the first and the second dark ring (i.e.,
between 1.22 and 2.23λ/DL). These speckles are fringed and we
can estimate the wavefront errors that produce them when we
consider the sign change. Hence, when Eq. (40) is not satisfied,
instead of A∗R constant, we assume |A∗R| constant and change the
sign of A∗R over the correction zone. We now estimate
Φest = iF −1
[Sign[ℜ[A∗R]]I− exp(−iφmesop )
M
]
.P, (42)
where Sign[ℜ[A∗R]], is the sign of the real part of A∗R. This func-
tion is represented in Fig. 16 (center).
In practice, to achieve the correction with this reference
pupil, we multiplied I− by the mask in Fig. 16 (center), where the
white zones (the black zones) are constant and equal to 1 (−1).
To build this mask, we recorded the reference PSF (Fig. 16, left).
From this PSF, we were able to find the dark rings of the com-
plex amplitude. We were able to build the sign of the real part of
the complex amplitude.
The tests on the optical bench were conducted using
the 0.8 mm reference pupil (γ = 10) and the process described
in Sect. 5.3. We used no square zone. The resulting DH is pre-
sented in Fig. 16 (right). We distinctly see the first reference ring
at 1.22λ/DR. As expected, the speckles on this ring are not cor-
rected for, because they are not fringed. Nevertheless, apart from
this ring, the whole DH is corrected. Although correction with
a large reference pupil is possible, the level of speckle suppres-
sion is much lower (better contrast) than with smaller reference
pupils (higher γ), because the speckles of the uncorrected dark
ring diﬀract their light into the corrected zone (Galicher et al.
2010; Give’on et al. 2006).
We showed in Sect. 5.5.1 that the SCC used with a reference
pupil that obeys Eq. (40) shows a better performance. However,
some cases (many aberrations due to an unknown initial posi-
tion of the DM, for example) may require the use of large ref-
erence pupils that produce highly contrasted fringes even with
very aberrated wavefronts. The correction can then be initiated
by correcting for low spatial frequencies (usually dominating the
wavefront errors). Finally, the large reference is replaced with a
smaller reference (which satisfies Eq. (40)) to correct higher fre-
quencies and reach better contrast levels.
6. Conclusion
In Sect. 2.1, we used Fourier optics to model the propagation
of light through a coronagraph. We then proposed a method for
estimating phase and amplitude aberrations in the entrance pupil
from the complex electric field measured in the focal plane after
a four-quadrant phase mask coronagraph. We used this model to
correct phase and amplitude aberrations in a closed loop using
a DM in the pupil plane, even for a Lyot pupil smaller than the
entrance pupil.
We implemented this technique, associated with a self-
coherent camera as a focal plane wavefront sensor. We corrected
for phase and amplitude aberrations in a closed loop which led to
speckle suppression in the central area of the focal plane (called
dark hole).
We tested these methods on a laboratory bench where
we were able to close the loop and obtain a stable correc-
tion at 20 Hz. When correcting for phase aberrations only,
we obtained contrast levels (rms) better than 10−6 between 6
and 12 λ/DL and 3 × 10−7 at 11 λ/DL. We proved that we cor-
rected for most phase aberrations in the dark hole and that the
contrast is limited by high amplitude aberrations (10% rms in
intensity) induced by the DM. When correcting for the phase
and amplitude aberrations using one DM, we obtained contrast
level better than 10−6 between 2 λ/DL and 12 λ/DL, and bet-
ter than 3 × 10−7 between 7 λ/DL and 11 λ/DL. The simulation
performance was limited by the diﬀraction of the speckles of
the uncorrected area in the focal plane created by the amplitude
defects. In addition, in laboratory tests, the contrast is currently
limited by the camera dynamics in the aberration estimation.
We experimentally proved that a small shrinking of the size
of the correction zone can improve the contrast the contrast up
to a factor 10. We analyzed the influence of the reference pupil
radius on the performance of the SCC and proved that the ref-
erence of γ = 16 (the larger reference pupil possible with a
nonzero reference flux inside the correction zone) provides the
best correction in our case.
To enhance the performance of the self-coherent camera
even more, we plan several improvements. First, one can directly
minimize AS, the speckle complex field measured by the SCC
and not the phase estimated in the pupil plane. This approach
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has started to show good results (Baudoz et al. 2012) for the si-
multaneous correction of amplitude and phase. The correction
for the amplitude errors can probably also be improved by the
use of two DMs. Moreover, solutions are considered to use the
SCC with wider spectral bandwidths. First tests in polychro-
matic light have already been conducted and show promising
results (Baudoz et al. 2012). A preliminary study of these ef-
fects has been published (Galicher et al. 2010). A forthcoming
paper will present a new version of the SCC that will probably
overcome the current chromatic limitation.
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Chapitre III.3
Utilisation de la self-coherent camera pour
la minimisation des speckles en plan focal
Dans ce chapitre, je présente une nouvelle méthode d’utilisation de la self-coherent camera
pour la correction de speckles en plan focal. Les résultats de cette méthode ont fait l’objet d’une
publication dans Astronomy & Astrophysics. Cependant, il s’agit d’une lettre à l’éditeur, avec
l’objectif de présenter de manière concise une amélioration des performances du banc THD.
Pour cette raison, j’avais choisi de ne pas m’étendre sur les aspects théoriques de cette méthode.
Je les développerai donc plus longuement dans le paragraphe III.3.1. Je décrirai aussi dans le
paragraphe III.3.2 certaines autres améliorations introduites dans la méthode de correction ou
sur le banc entre les deux articles. Ces améliorations ont aussi participé à l’amélioration des
performances en contraste. Je présenterai ensuite dans le paragraphe III.3.3 les résultats en mo-
nochromatique et en bande étroite obtenus grâce à cette méthode et publiés dans Mazoyer et al.
(2014a). Je finirai par une rapide étude des avantages comparés des deux méthodes d’utilisation
de la self-coherent camera.
III.3.1 Principe de la minimisation de speckles en plan focal
La méthode présentée dans le chapitre précédent permettait de minimiser la phase et l’am-
plitude dans le plan pupille avant le coronographe. Cependant, je n’ai accès à cette phase qu’à
travers un modèle. Celui-ci supposait par exemple un masque coronographique parfait, ainsi
qu’une différence de marche constante entre les deux diaphragmes du plan de Lyot lors de la cor-
rection (voir paragraphe 4.5 dans Mazoyer et al., 2013a). Toute hypothèse simplificatrice dans
ce modèle crée inévitablement des erreurs dans l’estimation du front d’onde complexe, ce qui
limite la correction des speckles du plan focal. Il faut donc garder à l’esprit que l’objectif initial
n’est pas d’estimer la phase ou l’amplitude, mais d’utiliser la self-coherent camera pour minimi-
ser directement l’intensité des speckles IS dans le plan focal, qui masque le signal IC de l’objet
astrophysique d’intérêt.
Comme le fait remarquer Bordé and Traub (2006), la minimisation de l’amplitude complexe
AS par la méthode des moindres carrés permet d’atteindre cet objectif. Il est vrai que la minimi-
sation de l’estimateur précédent (Φest) était aussi, sous les hypothèses développées dans Mazoyer
et al. (2013a), équivalente à la minimisation de AS par les moindres carrés. Cependant, il est
possible de trouver un autre estimateur dont la minimisation est aussi équivalente à celle de AS ,
mais nécessitant moins d’hypothèses simplificatrices sur le modèle utilisé.
L’utilisation d’une base de modes du miroir déformable dont la réponse est localisée dans le
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Figure III.3.1 – Construction d’une matrice d’interaction à partir de l’estimateur I´. A gauche,
la tension envoyée à chacun des 32ˆ32 actionneurs du miroir pour obtenir un cosinus. J’enregistre
l’image dans le plan focal quand j’applique la tension kini ` ki (centre) puis quand j’applique la
tension kini ´ ki (droite). Figure obtenue à partir de données expérimentales prises sur le banc
THD et tirée de Mazoyer et al. (2013b).
plan focal semble être plus adaptée a cet objectif. En effet, une telle base permet d’atteindre un
par un les speckles à minimiser. Malbet et al. (1995) remarque que l’application d’un cosinus ou
d’un sinus à une fréquence accessible au miroir permet de créer deux speckles localisés dans le
plan focal et situés symétriquement par rapport à l’étoile. La base des sinus et cosinus pour toutes
les fréquences accessibles au miroir déformable est décrite dans Poyneer and Véran (2005). De
la même façon, il semble judicieux d’utiliser un estimateur en plan focal 1 lors de la construction
de la matrice d’interaction, pour profiter du fait que cette base produit des contributions très
localisées dans ce plan (et maximiser ainsi le rapport signal à bruit lors de l’enregistrement des
mesures).
Pour toute ces raisons, j’ai choisi de prendre comme estimateur la grandeur I´, définie dans
l’équation I.4.4 comme égale à ASAR˚. La mesure de cet estimateur à partir de l’image du plan
focal de la self-coherent camera est décrite dans le paragraphe I.4.4.2.
Dans un premier temps, je décrirai précisément la nouvelle base utilisée pour parcourir les
degrés de liberté accessibles au miroir déformable et expliquerai comment je peux l’utiliser pour
minimiser l’estimateur I´. Je montrerai ensuite (paragraphe III.3.1.2), que cette minimisation
est bien équivalente à celle de AS , sous des hypothèses que je décrirai précisément. Dans un
dernier paragraphe, je montrerai qu’elle atteint bien nos objectifs en terme d’atténuation de la
lumière stellaire dans le plan focal du coronographe.
III.3.1.1 Minimisation de I´
Comme décrit dans le paragraphe I.4.1 et dans Mazoyer et al. (2013a), le nombre fini de
degrés de liberté du miroir déformable limite la correction à une zone localisée dans le plan focal,
le DH. Comme l’estimateur I´ est dans un plan focal, on peut limiter l’estimation de I´ à cette
zone sans réduire la qualité de la correction en première approximation. On note KI´ la taille
en pixels du coté de ce DH dans I´.
Lors de la minimisation, on va devoir utiliser une multiplication matricielle. Les parties réelles
1. où dans un plan issu d’un nombre pair de transformées de Fourier du plan focal.
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et imaginaires de cet estimateur complexe, toutes deux de tailleKI´ˆKI´ , sont donc concaténées
dans un vecteur réel de taille 2K2I´ que l’on note
~I´. On note que le carré de la norme 2
sur l’espace des ~I´ (} ~I´}2) et le carré de la norme 2 sur l’espace des fonctions complexes I´
(
ş
DH |I´|2) donnent le même résultat, ce qui prouve que la minimisation de l’une ou de l’autre
est bien équivalente.
En reprenant le cadre développé dans le paragraphe I.3.7.4 et dans la partie 3 de Mazoyer et al.
(2013a), je décris maintenant la construction d’une matrice permettant de minimiser directement
I´ au sens des moindres carrés. La base tkiu utilisée, de taille N2DM , est décrite dans Poyneer
and Véran (2005). Pour les N2DM{2 ` 2 modes cosinus de cette base, la tension appliquée à
l’actionneur situé à une position (X,Y ) (X et Y entiers appartenant à J0,NDM ´ 1K), est :
kipX,Y q “ gi cosp2pi{NDM pfX,iX ` fY,iY qq (III.3.1)
où fX,i et fY,i sont des fréquences, à valeurs entières dans J´NDM{2,NDM{2K et sélectionnées
pour éviter les répétitions dues au caractère pair du cosinus. De même, pour les N2DM{2 ´ 2
modes sinus de cette base, la tension appliquée à chaque actionneur est :
kipX,Y q “ gi sinp2pi{NDM pfX,iX ` fY,iY qq (III.3.2)
où fX,i et fY,i sont toujours dans J´NDM{2,NDM{2K et sélectionnées pour éviter les répétitions
dues au caractère impair du sinus. gi est une amplitude ajustable pour chaque vecteur. On obtient
ainsi une base tkiu de taille N2DM (Poyneer and Véran, 2005). Un exemple de carte des tensions
lors de l’application d’un cosinus sur le miroir déformable est présenté sur la figure III.3.1, gauche.
En partant d’un état donné des tensions du miroir kini, j’applique au miroir les tensions
kini`ki puis kini´ki. J’enregistre les images du plan focal dans les deux cas (qui sont présentées
figure III.3.1, centre et droite) puis je fais une différence (figure III.3.2, gauche). Cette différence
permet de limiter l’influence des aberrations déjà présentes sur le banc au moment de la mesure.
Je note I´,i la mesure de l’effet du vecteur ki dans l’estimateur I´. Pour l’obtenir, j’applique
à cette différence une transformée de Fourier, représentée sur la figure III.3.2 (centre). Le pic
secondaire, entouré sur cette image, est sélectionné et recentré (FrI´,is). Enfin, je prend une
transformée de Fourier inverse pour obtenir I´,i, dont les parties réelles et imaginaires sont
présentées sur la figure III.3.2, à droite. Je le met alors sous la forme d’un vecteur réel en
concaténant les parties réelles et imaginaires : ~I´,i.
En répétant ce traitement pour les N2DM vecteurs de la base tkiu, on crée la matrice d’inter-
action D de taille 2K2I´ ˆ N2DM , reliant les tensions du miroir à leur réponse dans l’estimation
~I´. Je définis alors, pour trouver le vecteur de tension k permettant de compenser une mesure
quelconque ~I´, le critère des moindres carrés par la minimisation de la distance (voir équa-
tion I.3.30) :
d2I´ “ }D.k ´ ~I´}2 , (III.3.3)
On utilise alors la méthode SVD (décrite précisément dans le paragraphe I.3.7.4) pour obtenir
D:. On a montré que le vecteur tension :
k “ D:. ~I´ , (III.3.4)
est solution du problème des moindres carrés. Le vecteur tension k est donc ensuite appliqué en
boucle fermée (avec un gain g) au miroir déformable pour obtenir la minimisation de ~I´ (et de
I´).
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Figure III.3.2 – A gauche, différence des images de plan focal présentées sur la figure III.3.1
(centre et droite). J’applique une transformée de Fourier à cette image (centre). Le pic secondaire
(FrI´,is) est sélectionné, recentré et j’applique ensuite une transformée de Fourier inverse pour
obtenir I´,i (dont les parties réelles et imaginaires sont présentées à droite). Figure obtenue à
partir de données expérimentales prises sur le banc THD et tirée de Mazoyer et al. (2013b).
On remarque que la minimisation de la distance définie à l’équation III.3.3 est équivalente,
dans l’espace des fonctions complexes à la résolution de l’équation :
@i ď N2DM , BBki p
ż
DH
|
ÿ
j
kjI´,jp~xq ´ I´p~xq|2d~xq “ 0 , (III.3.5)
Avant de prouver que le choix de cet estimateur est judicieux et que sa minimisation permet
effectivement de réduire l’intensité stellaire dans le plan focal, je fais trois remarques sur la
matrice d’interaction D :
a. Dans Mazoyer et al. (2013a), les actionneurs en dehors de la pupille (contenant 27 action-
neurs dans une direction) faisaient que la base composée des N2DM fonctions d’influence des
actionneurs sur le miroir filtrées par la pupille tsiP u n’était pas une famille libre (et donc
pas une base, rigoureusement). Il peut paraitre étonnant qu’en utilisant le même miroir et
la même pupille, on trouve une famille libre de modes du miroir déformable (les sinus et
les cosinus) de taille N2DM . Il est donc évident que cette nouvelle famille tsiP u de surfaces
filtrées par la pupille n’est pas non plus libre.
Pour s’en convaincre, on peut imaginer une pupille n’incluant que deux actionneurs : dans
une direction, on a seulement le cosinus (actionneurs poussés tous les deux) et le sinus (un
actionneur poussé et un tiré). Dans ce cas limite, toutes les fréquences appliquées au miroir
déformable dans une direction sont une combinaison de ces deux fréquences.
Cependant, aucun des vecteurs de cette nouvelle famille n’appartient au noyau de l’applica-
tion linéaire D reliant les mouvements sur le miroir déformable à la mesure de l’estimateur
(contrairement aux fonctions d’influence d’actionneurs en dehors de la pupille dans la mé-
thode précédente) et l’on a donc pas de colonnes nulles (ou ne contenant que du bruit)
dans la matrice D. La dépendance entre les vecteurs peut être gérée au moment de la
pseudo-inversion de D. Dans un premier temps, on a ainsi utilisé la famille complète (de
32 ˆ 32 actionneurs) et l’on a seuillé les valeurs singulières trop petites lors de l’inversion
SVD, comme décrit dans le paragraphe I.3.7.4 et dans Mazoyer et al. (2013a). Récemment,
une nouvelle famille de vecteurs de seulement 27ˆ27 cosinus et sinus a été créée pour que
144
III.3.1. Principe de la minimisation de speckles en plan focal
les I´,i forment une famille libre dans l’espace de l’estimateur (et donc pour ne pas avoir
de valeurs singulières nulles lors de l’inversion de D).
b. Dû au caractère discret des actionneurs sur le miroir, les cosinus et sinus décrits dans
les équations III.3.1 et III.3.2 produisent sur la surface du miroir des approximations de
véritables cosinus et sinus. J’ai vérifié suite à l’étude au LAM que les cosinus et les sinus
produits par le miroir déformable sont très proches de ceux produits avec le miroir que j’ai
développé en simulation. Une autre approche serait alors de construire, en simulation, des
surfaces cosinus et sinus (vecteurs si de ma base de modes du miroir) et de les projeter
sur la base propre des actionneurs du miroir pour mesurer les tensions ki à appliquer au
miroir pour obtenir des cosinus et sinus de meilleure qualité. J’ai réalisé des simulations
montrant que cette opération ne changeait rien aux résultats en contraste. J’ai donc conti-
nué à appliquer les cosinus et sinus décrits dans les équations III.3.1 et III.3.2 .
c. Enfin, pour accéder à I´, on effectue 2 transformées de Fourier successives. On peut donc
le ré-échantillonner simplement, ce qui permet de diminuer ainsi la taille KI´ sans perte
d’information. On peut ainsi réduire la taille de la matrice d’interaction D.
Dans l’image du plan de Fourier, on sélectionne le pic secondaire, de diamètre pDL `DRq
(en pixel). Avant de prendre la transformée de Fourier inverse, on re-dimensionne cette
image à la limite de Shannon (2pDL ` DRq (en pixel). Dans la transformée de Fourier,
chaque I´,i produit donc une tache de 2 pixels de large. On sélectionne uniquement le DH,
qui a donc une taille de 2 pixels ˆ 27 actionneurs, soit KI´ “ 54. En pratique, on ne se
placera pas exactement à la limite de Shannon et l’on choisira KI´ supérieur à 54.
III.3.1.2 Équivalence avec la minimisation de AS
Il s’agit maintenant de vérifier que la minimisation de I´ conduit bien à la minimisation de
AS par la méthode des moindres carrés. Supposons, comme dans la partie 2 de Mazoyer et al.
(2013a) que l’on a accès par une méthode quelconque à une estimation de AS au sein du DH. De
la même façon, je note ~AS le vecteur réel où ses parties réelle et imaginaire sont mises en vecteur
et concaténées. Pour la minimisation de cet estimateur, on crée une matrice d’interaction D1
reliant les tensions sur les actionneurs du miroir aux valeurs de l’estimateur de ~AS dans le DH.
On cherche toujours le vecteur de tension k à appliquer au miroir déformable pour minimiser la
distance :
d2AS “ }D1.k ´ ~AS}2 . (III.3.6)
La minimisation de cette distance est équivalente, dans l’espace des fonctions complexes, à la
résolution de l’équation :
@i ď N2DM , BBki p
ż
DH
|
ÿ
j
kjAS,jp~xq ´ASp~xq|2d~xq “ 0 , (III.3.7)
Or, on a I´ “ ASAR˚ (multiplication de fonctions complexes). Je vais montrer l’équivalence
entre les équations III.3.5 et III.3.7, sous les hypothèses suivantes :
Hypothèse 1 :
@~x P DH , |AR|2p~xq ‰ 0 . (III.3.8)
Cette hypothèse a déjà été étudiée dans le chapitre précédent, sous réserve de satisfaction de
l’équation 40 (Mazoyer et al., 2013a).
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Hypothèse 2 :
@~x P DH , BARp~xqBk “ 0 . (III.3.9)
Cette hypothèse signifie que les aberrations de la pupille n’ont pas d’influence sur le champ
complexe de la voie de référence. En effet, par la première hypothèse, le premier anneau sombre
de |AR|2 à un rayon plus grand que le DH. A l’intérieur de ce premier anneau, la fonction
d’étalement du point est en effet très peu impactée par de faibles aberrations (Perrin et al.,
2003).
Hypothèse 3 :
@r , @~x P DH tel que a|~x|2 P rr,r ` 1λ{Ds , |AR|2p~xq » cst . (III.3.10)
J’avais supposé dans le chapitre précédent que, sous réserve de satisfaction de l’équation 40
(Mazoyer et al., 2013a), |AR|2 était uniforme sur le DH. Or, la figure 14 de Mazoyer et al.
(2013a) montre bien que, même pour un petit diaphragme de référence (γ “ 22.8, courbe noire
sur cette figure), |AR|2 varie tout de même d’un facteur 10 sur le DH (de 3.10´7 à 3.10´8).
Cette nouvelle hypothèse, moins contraignante, signifie que |AR|2 est uniforme localement, sur
une taille de 1λ{D. Sur la figure 14 de Mazoyer et al. (2013a), on vérifie que pour un petit
diaphragme de référence (γ “ 22.8) la variation locale (sur 1λ{D) de |AR|2 n’est que de 30% au
maximum (dans les coins du DH, entre 18 et 19λ{D).
Grâce à ces trois hypothèses, je vais pouvoir déduire l’équivalence entre la minimisation de I´
(équation III.3.5) décrite dans le paragraphe précédent et celle de AS (équation III.3.7), décrite
dans ce paragraphe. Comme I´ “ ASAR˚, l’équation III.3.5 est équivalente à :
@i ď N2DM , BBki p
ż
DH
|
ÿ
j
kjAS,jp~xqAR˚p~xq ´ASp~xqAR˚p~xq|2d~xq “ 0 . (III.3.11)
Cette équation est de la forme
ş
DH |f |2 (carré d’une norme) et se dérive en 2
ş
DHpf 1q˚f (produit
scalaire associé de f 1 et f), où f 1 est la dérivée de la fonction f. J’en déduis, en utilisant l’hypothèse
2 :
@i ď N2DM , 2
ż
DH
AS˚,ip~xqARp~xqp
ÿ
j
kjAS,jp~xqAR˚p~xq ´ASp~xqAR˚p~xqqd~x “ 0 , (III.3.12)
qu’on factorise en :
@i ď N2DM , 2
ż
DH
AS˚,ip~xqp
ÿ
j
kjAS,jp~xq ´ASp~xqq|ARp~xq|2d~x “ 0 . (III.3.13)
Or AS,i est nul sur tout le DH sauf sur deux speckles localisés et symétriques par rapport au
centre du plan focal. L’intégrale peut donc s’écrire uniquement sur le support de AS,i (noté SAS,i).
Sur ce support, l’hypothèse 3 assure que |ARp~xq|2 est constant. L’équation des moindres carrés
peut donc s’écrire :
@i ď N2DM , 2|AR˚|2
ż
SAS,i
AS˚,ip~xqp
ÿ
j
kjAS,jp~xq ´ASp~xqqd~x “ 0 . (III.3.14)
Finalement, en utilisant l’hypothèse 1, on déduit l’équivalence avec cette équation :
@i ď N2DM , 2
ż
SAS,i
AS˚,ip~xqp
ÿ
j
kjAS,jp~xq ´ASp~xqqd~x “ 0 . (III.3.15)
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On remarque alors que cette dernière équation est équivalente à l’équation III.3.7 en utilisant
le même processus (dérivation et caractère localisé de AS,i) que j’ai suivi dans les équations
précédentes. J’ai donc prouvé que, sous des hypothèses moins contraignantes que précédemment,
la minimisation de l’estimateur I´ est équivalente à la minimisation de AS par la méthode des
moindres carrés, et donc à la minimisation de IS .
III.3.1.3 Intensité stellaire dans le plan focal du coronographe
Cette équivalence pourrait sembler suffisante. Cependant, que signifie cette minimisation
dans le plan focal de la self-coherent camera, où de la lumière stellaire est ré-introduite par
le diaphragme de référence ? J’avais montré dans le chapitre précédent (paragraphe 5.5.1 de
Mazoyer et al., 2013a) que la lumière stellaire introduite par la voie de référence, à la fin de
la correction, n’avait pas d’impact sur le contraste des franges et n’était donc pas un facteur
limitant de la correction. Cependant, il est nécessaire d’étudier l’impact de cette lumière stellaire
sur la détection du signal de l’objet astrophysique d’intérêt IC . L’intensité stellaire dans le plan
focal de la self-coherent camera est :
}AS `AR}2 “ }AS}2 ` }AR}2 ` 2<rAS .AR˚s , (III.3.16)
et l’on a toujours :
<rAS .AR˚s ď }AS}}AR} . (III.3.17)
Par un raisonnement similaire à celui utilisé dans dans la partie 5.5.1 de Mazoyer et al. (2013a),
on a alors plusieurs cas. Initialement, avant minimisation de I´, on a }AR}2 ăă }AS}2, et la
détection du signal IC de la planète est limitée par le niveau important des speckles. On commence
ensuite la minimisation de I´. Si l’on n’est pas limité par d’autres effets (voir chapitreIII.4) et
comme la correction n’est pas limitée par la lumière issue du diaphragme de référence, on finit
dans le cas }AS}2 ăă }AR}2. On a alors }AS ` AR}2 » }AR}2 “ IR. La détection est alors
limitée par le signal de la voie de référence IR. Si l’on prend l’hypothèse que l’on peut enregistrer
une image IR,ref de ce signal indépendamment (comme je l’ai fait lors de la description de la
self-coherent camera comme technique de post-traitement, voir paragraphe I.4.4.3), l’intensité
stellaire dans le plan focal est finalement IR´ IR,ref et la détection de la planète est simplement
limitée par le bruit de photon du signal de la voie de référence (et le bruit de lecture du détecteur
que l’on a pas noté ici).
Comme je l’ai évoqué dans la partie 5.5.1 de Mazoyer et al. (2013a), il est cependant possible
à tout moment de prendre une plus petite taille de diaphragme de référence une fois la correction
avancée. L’idéal est d’avoir en permanence }AS}2 et }AR}2 de niveaux comparables pour pouvoir
corriger en boucle fermée sans être limité par le flux de la référence. Enfin, ce paragraphe ne tient
pas compte des techniques post-traitement spécifiques à la self-coherent camera qui peuvent être
appliquées à l’image frangée (voir paragraphe I.4.4.3).
Dans ce paragraphe, j’ai prouvé que la minimisation de l’estimateur I´ était parfaitement
adaptée à l’objectif de haut contraste dans le plan focal, sous des hypothèses beaucoup moins
contraignantes que celles que j’avais utilisées dans le paragraphe précédent. En effet, aucune
hypothèse n’a été prise sur les aberrations introduites par le masque coronographique ou sur la
variation de différence de marche entre les différents diaphragmes du plan de Lyot. On peut donc
légitimement s’attendre à de meilleurs résultats en contraste. Avant d’introduire les résultats de
cette méthode dans Mazoyer et al. (2014a), je présente rapidement d’autres améliorations mises
en place sur le banc THD entre ces deux publications et qui expliquent aussi l’amélioration des
performances.
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III.3.2 Autres améliorations apportées
La première amélioration est le recentrage de la pupille sur le miroir déformable. On a vu
dans le chapitre II.3 que le recentrage avait été rendue possible par l’étude précise des pannes
des actionneurs 197 (couplé) et 841 (lent). J’ai aussi montré, dans cette même partie, que pour
une pupille de 27 actionneurs de diamètre, en corrigeant en post-traitement toutes les fréquences
accessibles au miroir déformable, les aberrations résiduelles passaient de 8 nm (RMS) à 6 nm
(RMS) lors du recentrage. De plus, la figure 11 de Mazoyer et al. (2013a) montre bien que
les aberrations d’amplitude introduites par le miroir déformable à cause d’effets de vignetage
par les optiques du banc sont plus importantes sur les bords haut et gauche de la pupille, qui
correspondent aux bords du miroir déformable.
La seconde amélioration est due à l’utilisation de la caméra Neo sur le banc. Cette caméra et
ses performances ont été étudiées dans le chapitre II.2 de cette thèse. Cette camera, malgré ses
défauts, possède tout de même un bruit dix fois inférieur et une saturation 4 fois supérieure à
l’ancien détecteur. On peut se demander pourquoi l’augmentation de la dynamique est importante
alors que l’on a à disposition, pour le moment, une étoile simulée par une source laser dont on peut
augmenter à volonté la puissance 2. Il faut cependant se rappeler qu’il est nécessaire, pour estimer
I´ (étape nécessaire aux deux méthodes décrites) de prendre la transformée de Fourier de l’image
dans le plan focal. Or, une zone saturée dans l’image introduit des fréquences artificielles dans
tout le plan de Fourier qui vont perturber la mesure de FrI´s. L’augmentation de la dynamique
permet de travailler à des contrastes de plus en plus élevés en limitant la saturation des zones
non corrigées et du centre du plan focal, plus ou moins bien atténué selon les coronographes.
Pour la même raison, la façon de sélectionner la zone de correction dans les paragraphes 5.2 et
5.4 de Mazoyer et al. (2013a) a aussi été changée. Le masque carré Sq de taille KSqˆKSq est ainsi
directement appliqué sur l’image du plan focal, avant la première transformée de Fourier. Or, une
coupe brutale (masque binaire) a aussi comme effet de produire des fréquences artificielles dans
tout le plan de Fourier. J’utilise donc un masque défini grâce à une fonction de Butterworth :
@~x “ px1,x2q, Sbwp~xq “ 1b
1` p2x1{KSqq2n
ˆ 1b
1` p2x2{KSqq2n
(III.3.18)
où n est l’ordre de la fonction (plus n est grand, plus la coupure est brutale et plus elle introduit
de fréquences artificielles dans le plan de Fourier). Cette fonction de Butterworth est aussi utilisée
pour sélectionner seulement la moitié du plan focal lors de la correction en phase et amplitude,
ainsi que dans un masque circulaire appliqué pour masquer le centre du plan focal lorsque celui-ci
est saturé (toujours avant la première transformée de Fourier).
Après avoir précisé les différences théoriques et expérimentales mise en place sur le banc THD
entre les deux publications, je présente maintenant les résultats de la seconde approche.
III.3.3 Résultats (Mazoyer et al., 2014a)
2. ce qui ne sera plus le cas lors d’une utilisation de la self-coherent camera sur télescope, bien sûr !
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ABSTRACT
Context. In the context of direct imaging of exoplanets, coronagraphs are commonly proposed to reach the required very high contrast
levels. However, wavefront aberrations induce speckles in their focal plane and limit their performance.
Aims. An active correction of these wavefront aberrations using a deformable mirror upstream of the coronagraph is mandatory. These
aberrations need to be calibrated and focal-plane wavefront-sensing techniques in the science channel are being developed. One of
these is the self-coherent camera, of which we present the latest laboratory results.
Methods. We present here an enhancement of the method: we directly minimized the complex amplitude of the speckle field in the
focal plane. Laboratory tests using a four-quadrant phase-mask coronagraph and a 32×32 actuator deformable mirror were conducted
in monochromatic light and in polychromatic light for diﬀerent bandwidths.
Results. We obtain contrast levels in the focal plane in monochromatic light better than 3 × 10−8 (RMS) in the 5–12 λ/D region for a
correction of both phase and amplitude aberrations. In narrow bands (10 nm) the contrast level is 4 × 10−8 (RMS) in the same region.
Conclusions. The contrast level is currently limited by the amplitude aberrations on the bench. We identified several improvements
that can be implemented to enhance the performance of our optical bench in monochromatic as well as in polychromatic light.
Key words. instrumentation: high angular resolution – instrumentation: adaptive optics
1. Introduction
Planets detected with indirect methods often orbit their star at a
small semi-major axis, while direct imaging targets objects lo-
cated at larger distances from their star. Therefore, the develop-
ment of this technique might lead to the discovery of entirely
new objects, following the detection of β-pic b (Lagrange et al.
2009) and of the HR 8799 system (Marois et al. 2008, 2010).
Direct imaging performed on broad bandwidths will also al-
low surface and atmosphere spectroscopic analysis. However,
the main challenge of direct imaging is the high contrast level
required to separate the planet signal from the stellar light.
Most direct-imaging instruments use coronagraphs to re-
ject the stellar light. But their performance is strongly limited
by phase and amplitude aberrations in the incident wavefront,
which produce stellar speckles in the image plane. To compen-
sate for all these aberrations and reduce the speckle level, an
active correction including a focal plane wavefront sensor paired
with a deformable mirror (DM) is mandatory. Several techniques
have been developed to retrieve phase and amplitude aberrations
directly in the focal plane of a coronagraph, using either the ap-
plication of known phases on the DM (Bordé & Traub 2006) or
a specific instrumental design. Among these, the self-coherent
camera (SCC, Baudoz et al. 2006) uses the coherence between
the focal plane speckles and the stellar light rejected by the
coronagraph. This technique has already reached high contrast
levels in simulations (Galicher et al. 2010) and experimentally
(Mazoyer et al. 2013a) in monochromatic light.
This paper presents the latest laboratory performance ob-
tained with the SCC. An enhancement of the method is described
in Sect. 2, and we present the current bench configuration in
Sect. 3. Results are presented in Sect. 4 for monochromatic light
and in Sect. 5 for polychromatic light.
2. Speckle minimization
In this section, we briefly recall the formalism used in Mazoyer
et al. (2013a) and introduce the improvement added to this tech-
nique. In the SCC, we modify the Lyot stop of a coronagraph
by adding an oﬀ-axis small circular reference hole. This hole
selects part of the coherent light rejected by the coronagraphic
mask and creates interference fringes over the speckle field in
the focal plane (Fig. 1, left). We call ξ0 the 2D-position of the
reference hole relative to the center of the pupil. AS and AR are
the complex amplitudes in the focal plane of the speckles and of
the reference wave. The intensity I in the SCC image at a given
wavelength λ is
I(x) = |AS(x)|2 + |AR(x)|2
+ AS(x)A∗R(x) exp
(
2iπx.ξ0
λ
)
+ A∗S(x)AR(x) exp
(
−2iπx.ξ0
λ
)
, (1)
where x is the coordinate in the focal plane and A∗ the conjugate
of A. The last two terms in Eq. (1) express the spatial modula-
tion with a fringe period of λ/∥ξ0∥. We call D and DR the diam-
eters of the Lyot and reference holes. If ∥ξ0∥ > 1.5D, the Fourier
transform (F ) of I (represented in Fig. 1, right) is composed
of a central lobe (Fourier transform of the first line in Eq. (1))
and two lateral lobes, F [I+] and F [I−] (two other lines). We se-
lect F [I−], center it, and apply an inverse Fourier transform to
obtain I−, which we use to minimize the speckle field:
I− = ASA∗R. (2)
The largest correction zone in the focal plane achievable by an
N × N actuator DM is the square [−N, N]2 in λ/D. We refer
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Fig. 1. Intensity of the speckle field (simulation) in the focal plane of an
SCC (left) and its Fourier transform (right) for monochromatic light.
to this zone as the dark hole (DH). If the reference hole is
small enough (DR < 1.22
√
2
N D, Mazoyer et al. 2013a), then A∗R
is nonzero over the DH and all speckles are fringed in the DH.
Under this assumption, the minimization of I− corresponds to
the minimization of the fringed speckles in the full DH.
In previous papers (Galicher et al. 2010; Mazoyer et al.
2013a), I− was used to retrieve the phase and amplitude aber-
rations in the pupil plane upstream of the coronagraph and min-
imize them. This method was dependent on a model of the coro-
nagraph. In this letter, we directly minimize I− because our goal
is to minimize the complex amplitude of the fringed speckles
in the focal plane, not the aberrations in the pupil plane. For
that purpose, we used a linearized approach technique as in
classical adaptive-optic systems (Boyer et al. 1990). We used
a modal actuator basis composed of sinus and cosinus functions
for all the spatial frequencies achievable by the DM (Poyneer &
Véran 2005). This basis is interesting because it creates local-
ized speckles in the focal plane (Mazoyer et al. 2013b). For each
mode applied to the DM, we recorded the corresponding com-
plex quantity I−. We built the interaction matrix that links the ac-
tuator voltages to their signature in I−. The generalized inverse of
this matrix by the singular-value decomposition (SVD) method
allowed us to compute the control matrix, which gives the DM
surface φDM that minimizes any measured I− in the least-squares
meaning. This matrix can be applied in a closed loop between
the focal plane and the DM. We recalibrated this matrix after
achieving a first deep correction to improve the contrast level.
3. Experimental setup
Our high-contrast bench is described in Mazoyer et al. (2013b).
In this section, we briefly present the main parameters used in
the current experiments. The diameters of the pupils are 8.1 mm
for the unobstructed entrance pupil, 8 mm for the Lyot pupil, and
0.35 mm for the reference hole. We set ∥ξ0∥ = 1.8D.
The focal plane coronagraph mask is a four-quadrant phase
mask (FQPM, Rouan et al. 2000). This coronagraph mask in-
duces a π phase shift in two quadrants in diagonal with respect
to the two other quadrants. In our experiment, the π phase shift
is induced by a step in the material and is therefore optimized
for a single wavelength of 637 nm (±5 nm).
We used an optical fiber source fed either by a monochro-
matic laser diode or by a filtered supercontinuum laser source.
Table 1 presents the central wavelengths (λ) and spectral band-
widths and resolutions (∆λ and R) for all the spectral filters ap-
plied to the white source and for the monochromatic diode.
Out of the 32 × 32 actuators of the DM, we used 27 actua-
tors across the pupil (N = 27). As explained in Bordé & Traub
(2006), phase and amplitude aberrations correction is possible
with one DM on a half-DH. We also shrank the correction zone
of 1 λ/D to enhance performance. Finally, the actual correction
zone was [0, 13] × [−13, 13] (in λ/D at 637 nm). The contrast
levels were retrieved by normalizing by the highest value of
Table 1. Central wavelengths and bandwidths of the filters.
Source λ (nm) ∆λ (nm) R
Diode 636.9 <1 >600
633.2 7.5 84.4
White source 637.4 9.9 64.4
643.7 9.4 68.5
652.2 35.0 18.6
657.1 8.6 76.4
noncoronagraphic image for the same source intensity. In the
next sections, we successively show results obtained on the op-
tical bench in monochromatic and polychromatic light.
4. Monochromatic light results
The DH obtained in the focal plane after correction in monochro-
matic light is presented in Fig. 2 (left). High-contrast imaging
was performed, and we obtained a half-DH. In this DH, correc-
tion levels can reach levels better than 10−8. However, we can
see that speckles near the FQPM transitions (vertical and hori-
zontal axis) are brighter than those in other parts of the DH. The
phase of the electrical field shift quickly of π when a transition
is crossed and a misregistration due to movement of the camera
has more impact on the correction eﬃciency. However, the im-
age of a putative planet located on a transition would be distorted
and strongly attenuated, and the contrast level in these regions is
not fully relevant. Therefore, we excluded 1.8 λ/D around the
vertical transition and 1.8 λ/D above the horizontal transition in
measuring the radial profile of the azimuthal standard deviation
(in RMS) of the contrast levels. We plot this profile as a function
of the distance to the star (in λ/D) as a black solid line in Fig. 2
(right). The contrast levels obtained are better than 3 × 10−8 in
the 5–12 λ/D zone.
These results are better by a factor 13 than the results pre-
sented in Mazoyer et al. (2013a) on the same bench for two rea-
sons. First, this improvement is mainly due to the fact that no
assumption on the coronagraphic mask or on the reference hole
is made to retrieve the complex field associated to the speckles,
whereas the estimation in Mazoyer et al. (2013a) was model-
dependent. The use of a new detector with a better dynamic
range also limits the saturation in the image (saturation creates
oscillations in the Fourier plane), which allows a more stable and
deeper correction.
At the end of the correction, speckles are still fringed in the
DH (Fig. 2, left), which means that some speckles are currently
encoded by the SCC but beyond correction capability. Most of
the amplitude aberrations (which are about 10% RMS in inten-
sity) are induced by a vignetting eﬀect linked to high-frequency
structures in the DM surface (see Mazoyer et al. 2013a). We
simulated an SCC correction introducing amplitude-only aber-
rations measured on the bench (Fig. 11 ibid.). The radial profile
of the result image of the simulation is plotted in Fig. 2 (right)
as a red dashed line. In the 3–13 λ/D region, the simulation
(without phase error or noise) and experimental results match
well, which shows that the residuals after correction are set by
the high-amplitude errors, not by the SCC performance. Indeed,
even if we correct on a half-DH, the speckles in the uncorrected
half-DH are leaking into the corrected area (Give’on et al. 2006).
This limit may be overcome by introducing a second DM on the
optical bench (Pueyo et al. 2010).
Simulation and experimental results diﬀer below 3 λ/D and
outside the DH (>13 λ/D). The diﬀerences below 3 λ/D can
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Fig. 2. Left: experimental half DH obtained in monochromatic light. Right: radial profiles obtained for phase and amplitude correction on the
experimental bench (black solid line) and in simulation with realistic amplitude aberration and no phase errors (red dashed line).
be explained by a possible poor estimation and correction of the
low-order amplitude aberrations due to the saturation of the de-
tector in the center. Outside the DH, phase aberrations are not
corrected, thus simulation (without phase error) and experimen-
tal correction (with phase errors) are not expected to match.
5. Polychromatic light results
The FQPM used on the bench limits the bench performance
in polychromatic light. Indeed, the phase shift induced by a
monochromatic FQPM is slightly diﬀerent for each wavelength
(Riaud et al. 2003). Therefore, the on-axis light at a wavelength
diﬀerent from the optimal one is not completely rejected outside
the Lyot pupil. This light creates an Airy pattern (Galicher et al.
2011) in the image plane after the Lyot, which, because it is not
created by wavefront errors, is scarcely corrected by the DM.
Galicher et al. (2010) also pointed out specific problems
in the SCC estimation at broad bandwidths. In addition to
the smearing of the speckles, the interference fringes have
wavelength-dependent periods (λ/∥ξ0∥). This results in a blur of
the fringes far away from the center of the image. Therefore,
the fringes are contrasted only inside a stripe and the correc-
tion is hence limited to this zone. Assuming a flat spectrum, the
width of this stripe is Rλ/(2∥ξ0∥). The chromaticity can therefore
limit the correction, according to whether this width is broader
than the DH size or not. The stripe covers the whole DH if, and
only if,
R & N
√
2
∥ξ0∥
D
, (3)
assuming that the fringe of null optical path diﬀerence is cen-
tered on the image. For example, to cover at least a DH of
[−13, 13]2 (in λ/D) with ∥ξ0∥ = 1.8D, Eq. (3) leads to R >∼ 66.
We present here the correction for speckles in polychromatic
light, first in narrow bandwidths (when Eq. (3) is satisfied), then
for R = 18.6, where the correction is expected to be limited by
the chromaticity of the SCC.
To obtain corrections in polychromatic light, we created an
interaction matrix for each filter using the method presented in
Sect. 2. These matrices were then used to perform active correc-
tion on half-DH at each filter. The radial profiles of these results
as a function of the distance to the star are plotted in Fig. 3 (left).
The abscissa is in λ/D at 637 nm.
When using the filters centered on λ = 633.2 nm, λ =
637.4 nm and λ = 643.7 nm, the results do not diﬀer strongly
from the monochromatic case. For these wavelengths, which are
close to the optimal wavelength of the coronagraphic mask, con-
trasts are better than 3.8 × 10−8 in the 5–12 λ/D zone. The per-
formance with the λ = 657.1 nm filter is more limited than the
monochromatic case: a central Airy pattern appears in the center
of the focal plane, because the light is only poorly rejected by the
FQPM. Because they is not created by aberrations, these chro-
matic coronagraphic leaks can scarcely be corrected by the DM.
We also performed a correction in a half-DH with the R =
18.6 filter. In this case, Eq. (3) is not satisfied and the correction
is only achieved on a stripe. In Fig. 3 (right), we represent the
correction on a quarter-DH, superposition of a half-DH (shown
as the white dashed rectangle) and the stripe. In this DH, the
results can reach 10−7. However, we can see the wings of the
Airy pattern cause by FQPM chromatic leaks, which severely
limit the performance in contrast.
Several solutions have been investigated to enhance the cor-
rection zone (Galicher et al. 2010). The association of an SCC
with a Wynne compensator would prevent the blurring of the
fringes. We might also use an integral field spectrometer (IFS),
which is commonly used in high-contrast instruments for the
detection and analysis of exoplanets. In each channel, if the
bandwidth meets the requirements of Eq. (3), fringes would be
contrasted in the full DH and an estimation of the speckle com-
plex field would be possible. Finally, a slight modification of the
SCC design might enhance the correction zone despite the blur-
ring: the addition of a second reference hole in the Lyot plane
produces another fringe pattern. If these two fringe patterns are
oriented in a diﬀerent direction, any speckle would be fringed by
at least one of the reference wave, which would allow a correc-
tion on a larger zone.
6. Conclusion
We presented the latest improvements made to the self-coherent
camera (SCC). We tested this technique on a laboratory bench
and reached contrast levels (RMS) better than 3 × 10−8 in
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Fig. 3. Left: radial profiles of the azimuthal standard deviation (RMS) of the contrast levels obtained experimentally for all filters for phase and
amplitude correction. Right: half-DH for λ = 652.2 nm and ∆λ = 35.0 nm.
the 5−12 λ/D zone. This means that we improved the contrast
level by a factor of 13 with respect to the previous version of
the SCC (Mazoyer et al. 2013a). Numerical simulations showed
that the current limitation is imposed by uncontrolled ampli-
tude defects. For wavelengths close to the optimal wavelength
of the coronagraphic mask and for narrow bands, contrast lev-
els measured in the laboratory are better than 4 × 10−8 in the
5–12 λ/D zone. The current limitation is the chromaticity of
our coronagraph. As expected, in broader bandwidths, a dark
hole can be obtained in a smaller correction zone with degraded
performance.
To enhanced the size and contrast level of this zone, we will
study the multireference SCC, including experimental results, in
a forthcoming paper. We also plan to use the SCC with more
achromatic coronagraphs, such as the multi-FQPM (Galicher
et al. 2011) or the dual-zone phase mask (N’diaye et al. 2012).
This is expected to improve the chromatic behavior and show
that the SCC is compatible with several coronagraphic masks.
Acknowledgements. J. Mazoyer is grateful to the CNES and Astrium (Toulouse,
France) for supporting his Ph.D. fellowship.
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III.3.4 Comparaison des deux méthodes d’utilisation de la self-
coherent camera
Les résultats que je viens de présenter montrent une amélioration d’un facteur 13 par rapport
à Mazoyer et al. (2013a). Cette amélioration est due principalement à l’utilisation d’une nouvelle
méthode théorique, utilisant des hypothèses moins contraignantes dans le modèle du banc lors de
la minimisation. En outre, cette méthode ne nécessite pas de modification lors d’un changement
de coronographe, contrairement à la méthode précédente. Il a été prouvé depuis qu’elle est effecti-
vement prête à l’usage avec plusieurs configurations différentes du banc (différents coronographes
de phase, introduction d’apodiseurs).
Cependant, la méthode de minimisation de la phase décrite auparavant est encore parfois
utilisée sur le banc THD. En effet, le fait que cette minimisation se trouve dans un plan pupille 3
permet d’utiliser une base dont les effets sont non localisés dans le plan focal (la base propre
des actionneurs du miroir déformable en l’occurrence). Cela permet de mieux accéder à des
fréquences qui sont difficilement accessibles par la nouvelle méthode, comme les très basses
fréquences (proches du centre du plan focal) ou les fréquences sur les transitions du FQPM.
En outre, la méthode initiale, lorsqu’elle est utilisée sans masque de DH et sans correction
d’amplitude permet véritablement d’aplatir la phase, ce qui n’est pas l’objectif de la nouvelle
méthode. La méthode initiale est donc toujours utilisée de temps en temps pour la correction de
phase, comme pour la remise à plat du miroir après un ré-alignement du banc. Elle a été aussi
utilisé très récemment pour abaisser les tensions appliquées au miroir déformable, pour passer
d’un niveau moyen autour de 70% à un niveau moyen autour de 25% tout en gardant la phase
à plat (voir paragraphe II.3.5.2). Enfin, je l’ai utilisée pour obtenir une estimation de la course
des actionneurs pour l’étude de l’actionneur lent (actionneur 841, voir paragraphe II.3.6.1).
Je décris maintenant plus précisément les différentes limitations actuelles du banc THD.
3. dans un plan à un nombre impaire de transformées de Fourier du plan focal
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Chapitre III.4
Limitations actuelles et améliorations
futures
Cette partie décrit les limitations identifiées sur le banc THD. Certaines de ces limitations
vont être étudiées plus précisément par le doctorant me succédant depuis Septembre 2013 (date
où je n’ai plus travaillé directement sur le banc THD) et des solutions ont déjà été mises en place
qui seront décrites rapidement. Je commencerai par décrire les limitations dues spécifiquement au
coronographe (paragraphe III.4.1) et à la self-coherent camera (paragraphe III.4.2) lorsqu’ils sont
utilisés en large bande. Enfin, l’image de gauche de la figure 2 de Mazoyer et al. (2014a) montre
bien que, même en lumière monochromatique, des speckles non corrigés sont encore visibles au
fond du DH. J’étudie les raisons de cette limitation dans les paragraphes III.4.3 et III.4.4.
III.4.1 Limitations des coronographes
Le coronographe FQPM que j’ai utilisé pour mes expériences est limité en large bande. La
figure III.4.1 (gauche) montre le résultat d’une correction (au sens du calcul d’un vecteur de
commande optimal du miroir déformable) en demi-DH (phase et amplitude) obtenue en lumière
monochromatique et que l’on a éclairée “en boucle ouverte” par un faisceau en bande chromatique
λ0 “ 650 nm et ∆λ “ 35.0 nm. On observe très clairement les anneaux d’une tache d’Airy dans
le demi-DH. Cette tache d’Airy est due aux longueurs d’ondes qui ne sont pas diffractées par
le FQPM et qui ne sont donc pas rejetées en dehors du diaphragme de Lyot (Galicher et al.,
2011). On retrouve donc ces longueurs d’ondes sous la forme de taches d’Airy dans le plan focal.
La figure III.4.1 (droite) montre le profil radial du contraste azimutal (RMS) en fonction de la
distance mesuré sur ce demi-DH (en rouge). J’indique le profil radial de la correction sur ce même
DH en lumière monochromatique (courbe noire). On voit que les performance obtenues en large
bande sont très inférieures (d’un facteur 5) à celles obtenues en lumière monochromatique, pour
la même correction (la même commande appliqués au miroir déformable). Cet effet n’est pas dû
à la correction par la self-coherent camera mais bien au FQPM. Ces taches d’Airy ne sont pas
créées par des aberrations et sont donc peu corrigeables par le miroir déformable 1.
Un remplacement du coronographe FQPM par un autre moins chromatique permettrait, sans
forcément améliorer les performances en monochromatique, de réduire ou d’annuler l’écart entre
les performances monochromatiques et polychromatiques. Pour cette raison, deux autres corono-
1. Les techniques d’apodization par la phase prouve qu’il est possible de légèrement corriger ces taches d’Airy.
Cependant, la correction simultanée des aberrations de phase, d’amplitude et l’apodisation de ces taches d’Airy
avec un seul miroir déformable ne conduit pas à des contrastes très élevés.
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Figure III.4.1 – Limitations du FQPM en large bande. A gauche, une correction en demi-DH
(phase et amplitude) obtenue en lumière monochromatique et que l’on a éclairée par un faisceau
en bande chromatique λ0 “ 650 nm et ∆λ “ 35.0 nm. A droite, profil radial du contraste azimutal
(RMS) sur ce demi-DH, éclairé à la longueur d’onde optimale du FQPM (courbe noire) puis en
bande chromatique λ0 “ 650 nm et ∆λ “ 35.0 nm (courbe rouge).
graphes ont été mis en place sur le banc THD : le multi-FQPM et le DZPM, en collaboration avec
Mamadou N’Diayea,b et Kjetil Dohlena. Une amélioration des performances a bien été observée,
qui sera décrite en détail dans un article en préparation.
III.4.2 Estimation en large bande spectrale
III.4.2.1 Problème de l’estimation en large bande
J’ai décrit dans Mazoyer et al. (2014a) les problèmes de la correction par la self-coherent
camera en large bande. Je suppose dans cette thèse que les aberrations sont achromatiques, ce
qui implique que les speckles sont les mêmes pour chaque longueur d’onde, avec seulement une
homothétie :
ASp~x,λq “ AS
´
~xλ
DL
¯
ARp~x,λq “ AR
´
~xλ
DL
¯ (III.4.1)
Les trois termes introduits dans l’équation I.4.4 deviennent alors :
Icentp~xq “
ş
∆λ
ˇˇ
AS
´
~xλ
DL
¯ ˇˇ2 ` ˇˇAR ´ ~xλDL¯ ˇˇ2 ` ICp~x,λqdλ ,
I´p~xq “
ş
∆λ
AS
´
~xλ
DL
¯
AR˚
´
~xλ
DL
¯
exp
´
2ipi~xξ0
λ
¯
dλ ,
I`p~xq “
ş
∆λ
AS˚
´
~xλ
DL
¯
AR
´
~xλ
DL
¯
exp
´
´2ipi~xξ0λ
¯
dλ .
(III.4.2)
a. Laboratoire d’astrophysique de Marseille
b. Space Telescope Science Institute, Baltimore
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Figure III.4.2 – Influence d’une large bande spectrale dans la mesure de la self-coherent camera.
Gauche : plan focal de la self-coherent camera avec un seul diaphragme de référence en large
bande chromatique (pour Rλ “ 8). Centre : transformée de Fourier de ce plan focal. Droite : DH
obtenu expérimentalement lors d’une correction en phase uniquement (DH complet), en bande large
(λ0 “ 650 nm et ∆λ “ 35.0 nm, soit Rλ “ 18.6).
Lors de l’utilisation de la self-coherent camera en lumière monochromatique, la superposition
de multiples motifs de franges à différentes longueurs d’ondes (et donc différents pas inter-frange)
aura tendance à brouiller les franges loin de la frange de différence de chemin optique nul. Cet
effet a été déjà décrit dans Galicher et al. (2010). Par conséquent, le plan focal ne sera frangé
que sur une bande centrée sur cette frange blanche et de largeur (Galicher et al., 2010) :
drλ “
Rλλ0
2~ξ0
, (III.4.3)
à comparer à la taille du DH choisie. La figure III.4.2 (gauche) montre une simulation du plan
focal lors de l’utilisation en large bande. On voit que seuls les speckles situés sur une bande
sont frangés. Or l’estimation du champ complexe ne peut concerner que les speckles qui sont
frangés. Une correction dans ce cadre donne donc un DH de la forme de celui présenté dans la
figure III.4.2 (droite). Cette figure montre un DH complet (correction de la phase uniquement),
obtenu sur le banc THD lors d’une correction en bande large (λ0 “ 650 nm et ∆λ “ 35.0 nm,
soit Rλ “ 18.6). On voit que la correction ne peut s’effectuer que sur cette bande frangée.
Le même effet de superposition est aussi visible dans le plan de Fourier. En effet, le pic latéral
FrI´s s’écrit maintenant :
FrI`sp~ξq “
ż
∆λ
ˆ
DL
λ
˙2
FrAS˚ARs
˜
~ξλ
DL
¸
˚ δp~ξ ´ ~ξ0{λqdλ , (III.4.4)
et est une superposition de pics de diamètre variant continument entre pDL`DRq{pλ0`∆λ{2q et
pDL`DRq{pλ0´∆λ{2q et dont le centre est situé à des distances variant entre }~ξ0}{pλ0`∆λ{2q
et }~ξ0}{pλ0 ´ ∆λ{2q. L’intensité relative de ces pics décroit si leur distance au centre diminue.
La transformée de Fourier d’un plan de Fourier simulée en lumière polychromatique Rλ “ 8 est
montrée sur la figure III.4.2 (centre) et montre bien cette superposition et la déformation du pic
secondaire.
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Figure III.4.3 – Influence d’une large bande spectrale dans la mesure de la self-coherent camera.
Gauche : plan focal de la self-coherent camera avec un seul diaphragme de référence en large
bande chromatique (pour Rλ “ 8). Centre : transformée de Fourier de ce plan focal. Droite : DH
obtenu expérimentalement lors d’une correction en phase uniquement (DH complet), en bande large
(λ0 “ 650 nm et ∆λ “ 35.0 nm, soit Rλ “ 18.6).
Ce problème peut être résolu en effectuant une correction en monochromatique puis en ap-
pliquant une lumière polychromatique, ce que l’on a fait dans la figure III.4.1. Cependant, cette
solution n’est pas vraiment satisfaisante. D’une part, elle suppose l’achromaticité des speckles
qui n’est pas exact à des niveaux de corrections importants et à de larges bandes spectrales.
D’autre part, cette méthode en deux temps (étalonnage des speckles puis prise de l’image de
science après ouverture de la boucle de correction) néglige un des principaux avantages de la
self-coherent camera qui est sa capacité à effectuer des corrections simultanément à une prise
d’images de science.
Plusieurs solutions ont donc été imaginées pour résoudre ce problème. La première est dé-
veloppée dans Galicher et al. (2010) : il s’agit d’utiliser un compensateur de Wynne (Wynne,
1979). Cet instrument, composés de deux triplets de lentilles consécutifs, permet de compenser
la diffraction spectrale des speckles et des franges. On peut remarquer que cet instrument est
aussi cité comme une amélioration possible du coronographe de Roddier-Roddier dans Soummer
et al. (2003) pour se débarrasser de la dépendance chromatique radiale des performances de ce
coronographe et du DZPM (voir paragraphe I.3.6.6.1).
Une seconde solution serait d’utiliser un IFS. Les largeurs spectrales des canaux d’un IFS
actuels sont proches de Rλ „ 60 (Rλ „ 55 pour celui de SPHERE, Beuzit et al., 2010). On a vu
dans Mazoyer et al. (2014a) que la self-coherent camera est capable de faire des corrections sur
tout le DH pour ces largeurs de bandes. Une utilisation de la self-coherent camera à une référence
en association avec un IFS permettrait d’avoir une estimation du champ complexe sur tout le
DH sur chaque canal (ou même sur seulement quelques uns, en supposant l’achromaticité des
speckles). Nous pourrions ainsi contourner la limitation de la self-coherent camera en large bande.
Les IFS équipent aujourd’hui la plupart des instruments haut contraste de seconde génération
(SPHERE, GPI et P1640) et un tel dispositif serait donc peut être déjà en place lors d’une
utilisation de la self-coherent camera sur télescope.
Enfin, une dernière solution envisagée est une légère modification de la self-coherent camera,
présentée dans le paragraphe suivant.
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III.4.2.2 La self-coherent camera en multi-référence
En ajoutant un deuxième diaphragme de référence dans le plan du Lyot, on peut ainsi ajouter
une autre bande où les speckles sont frangés. La figure III.4.3 (gauche) montre une simulation
(pour Rλ “ 8) du plan focal lors de l’ajout d’un autre de diaphragme de référence dans une
direction quasiment perpendiculaire à la position du premier diaphragme de référence. J’ai aussi
montré la transformée de Fourier sur la même figure (droite), qui fait donc apparaître quatre
pics, conjugués deux à deux. En sélectionnant deux des quatre pics secondaires, on obtient alors
deux estimations de I´ sur des zones différentes du plan focal. Leur minimisation simultanée
permet d’effectuer une correction en large bande sur une grande partie du DH. Cette méthode,
en utilisant 2 puis 3 diaphragmes de référence, a été testée en simulation et expérimentalement
sur le banc THD et fait actuellement l’objet d’un article en préparation.
On peut remarquer que l’on peut utiliser la self-coherent camera en multi-référence pour ré-
duire la distance minimale entre les diaphragmes de Lyot et de référence. En effet, cette distance,
que l’on a évaluée à }~ξ0min} » 1.5DL dans l’équation I.4.6 impose une certaine taille au plan de
Lyot ainsi qu’aux optiques situées en aval. Ce critère peut s’avérer un frein à l’implantation de
la self-coherent camera sur des instruments déjà conçus et n’ayant pas intégré cette limitation.
Si l’on ne satisfait pas cette condition, les pics secondaires et le pic central se superposent et l’on
ne peut pas récupérer l’information. Mais en prenant plusieurs diaphragmes de référence, en lu-
mière monochromatique, on peut récupérer cette information à un autre endroit. La figure III.4.4
illustre ce principe à travers une image du plan de Fourier d’un plan focal à 3 diaphragmes de
référence. Les smileys jaunes représente les pics secondaires FrI´s, les smileys bleus représente
les conjugués de ces pics, soit FrI`s. J’ai supposé la même distance }~ξ0} et le même diamètre
DR pour tous les diaphragmes de référence. Chaque pic jaune I´ et son conjugué contiennent la
même information. On voit bien qu’à partir des 3 pics FrI´s (jaunes), on peut reconstruire le
FrI´s total (la langue, l’œil fermé et celui ouvert).
La distance minimum }~ξ0min} dépend de plusieurs conditions : il faut que les pics secondaires
(bleus et jaunes) ne se superposent pas et que l’information totale du pic puisse être retrouvée
(donc que toute partie du FrI´s total se retrouve dans au moins un des pics jaunes). Ces deux
conditions varient selon le nombre nref de diaphragmes de référence.
‚ Si nref “ 2. Pour minimiser la partie non commune entre les pics jaunes, il faut maximiser
l’angle entre les diaphragmes de référence, sans que les pics jaunes et bleu se superposent. Cela
correspond à un angle de β “ pi ´ α où :
α “ 2Arctan
˜
DL `DR
2}~ξ0}
¸
(III.4.5)
est l’angle entre les centres de deux pics secondaires (un jaune et un bleu) lorsqu’ils sont tangents.
De plus pour que toute l’information se retrouve dans au moins l’un des pics jaunes, on doit
vérifier sinpβ{2q ě DL{}~ξ0}. Je résous et on aboutit à une nouvelle distance minimum de :
}~ξ0min,2ref } “ DL
d
1`a1` p1` 1{γq2
2
» 1.1DL , (III.4.6)
‚ Si nref ą 2. La position optimale des diaphragmes de référence est celle où ils sont le plus
éloignés les unes des autres, soit β “ pip1´1{nref q et α “ pi{nref . Cela donne une condition grâce
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Figure III.4.4 – La self-coherent camera en multi-référence : autres applications. Plan de Fourier
de l’image produite par une self-coherent camera à 3 diaphragmes de référence. Les pics jaunes
correspondent au FrI´s tandis que les pics bleus correspondent à leur conjugués (FrI`s).
à l’équation III.4.5 pour avoir }~ξ0min} tel que les pics ne se superposent pas entre eux. L’autre
condition est maintenant que l’on puisse reconstruire le centre du pic (la croix rouge du nez) soit
}~ξ0min} “ DL. Il s’agit en effet de la première partie de FrI´s à disparaitre simultanément de
tous les pics jaunes, puisque les diaphragmes de référence sont également espacés. En prenant la
plus contraignante des deux conditions, j’obtiens alors les conditions suivantes :
}~ξ0min,3ref } “ DL , (III.4.7)
}~ξ0min,4ref } » 1.2DLp1` 1{γq , (III.4.8)
}~ξ0min,5ref } » 1.5DLp1` 1{γq , ... (III.4.9)
Pour nref ą 4, cette méthode n’a donc plus d’intérêt pour cet usage particulier.
On a donc montré que 3 diaphragmes de référence permettaient de reconstruire l’intégralité
du FrI´s pour }~ξ0min} “ DL 2 ce qui permet de réduire la taille du masque de Lyot. Un dernier
point difficile est aussi que la différence d’éclairement des diaphragmes de référence implique
que les niveaux des différents pics jaunes ne sont pas égaux, mêmes sur les parties communes.
Il faut donc utiliser ces parties communes pour les normaliser et reconstruire FrI´s. J’ai enfin
effectué des simulations avec trois diaphragmes de référence et ne supposant pas de bruit lors
de la mesure. Cette simulation simple a montré qu’il était possible d’obtenir une correction de
niveau comparable à celle obtenue avec une seule voie de référence.
J’ai traité les futures améliorations des performances en lumière polychromatique. Je conclue
maintenant par les perspectives d’améliorations en monochromatique.
2. Si γ ą 4.
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III.4.3 Aberrations d’amplitude
Les speckles du fond du DH dans la figure 2 (gauche) de Mazoyer et al. (2014a) sont frangés.
Cela signifie que la correction ne s’est pas arrêtée à cause d’un problème d’estimation mais
de correction. Dans Mazoyer et al. (2013a, 2014a), j’ai décrit comment le vignetage par les
diaphragmes des fortes aberrations de phase du miroir créait des aberrations d’amplitude. Bordé
and Traub (2006) ont montré que ces aberrations pouvait être corrigées avec un seul miroir
déformable dans un demi-DH. Cependant, les speckles dus aux aberrations d’amplitude et de
phase dans les parties non corrigées vont introduire des résidus dans les parties corrigées. Cet
effet, limite intrinsèque des miroirs déformables, est développé spécifiquement dans le paragraphe
4 de Galicher et al. (2010) et dans Give’On et al. (2006) où il est qualifié de folding 3. Il est difficile
de quantifier la dégradation des performances résultant de cet effet car il dépend des aberrations
initiales présentes sur le banc THD avant toute correction, qui ne sont pas connues. Cependant, la
simulation que j’ai faite dans Mazoyer et al. (2014a) montre que j’obtiens des niveaux comparables
à ceux que l’on obtient en partant initialement de φ “ 0 nm et d’aberrations d’amplitude de
niveaux comparables à celles mesurées sur le banc THD : 10% (RMS) en intensité (soit 2.3% RMS
sur α). Cela tendrait à prouver que la limitation principale pour le moment sont les aberrations
d’amplitude à des fréquences non accessibles par le miroir déformable. Plusieurs solutions sont
envisagées pour ce problème.
Une première solution, proposée dans Give’On et al. (2006); Galicher et al. (2010), est l’utili-
sation d’apodiseurs, qui permettent de réduire fortement la diffraction des speckles inaccessibles
au le miroir déformable. Dans le cas de coronographes de phase incompatibles avec une apodi-
sation dans le plan pupille d’entrée, l’apodisation peut s’effectuer dans le diaphragme de Lyot.
Cette solution est en cours de test sur le banc THD.
Une autre solution est l’utilisation de plusieurs miroirs déformables (Pueyo et al., 2009). Cette
solution permet de corriger les aberrations d’amplitude sur la totalité du DH, ce qui permet donc
d’améliorer le contraste au centre du DH. Cette solution sera étudiée sur le nouveau banc THD
par le doctorant qui poursuit mes travaux sur la self-coherent camera.
III.4.4 Autres limitations
J’ai montré dans le paragraphe II.3.5.2 que, dans la configuration où il était utilisé durant
ma thèse (valeurs de tensions autour de 70%), le miroir déformable permettait d’atteindre un
pas mécanique minimum de 0.14 nm, ce qui créé une aberration de phase (optique) de 0.28 nm
(PV) sur la pupille. En considérant qu’il s’agit d’une loi uniforme, on déduit alors l’écart type
des aberrations de phase résiduels de 0.28{?12 » 0.1 nm (RMS). Une simulation réalisée avec
ce niveau d’aberration et sans aberrations d’amplitude montre des performances en contraste
à 10´9, en dessous des niveaux obtenues par la diffraction des speckles non corrigés. Ce n’est
donc sans doute pas la raison de la limitation à quelques 10´8. Cependant, le niveau moyen des
tensions a récemment été abaissé au alentour de 25%, ce qui permet théoriquement d’atteindre
un pas mécanique de 0.07 nm, soit un niveau résiduel d’aberrations sur la pupille de 0.14 nm
(PV) et 0.04 nm (RMS).
Enfin une dernière limitation a été mise en évidence : la diffusion par les poussières collées
sur les optiques. Cette lumière parasite, en grande partie indépendante des aberrations, n’est pas
correctible par le miroir déformable. Une estimation assez grossière a été faite très récemment
et donne des niveaux de 5.10´9 pour une seule réflexion sur la parabole hors-axe 3. La diffusion
3. À ne pas confondre avec le repliement de Poyneer and Macintosh (2004).
161
pourrait donc introduire une limite proche du niveau actuel sur le banc THD. Il a donc été décidé
de refaire le revêtement de ces paraboles lors du passage sur le nouveau banc, qui sera en outre
installé dans une salle blanche de classe supérieure.
Conclusion
Dans cette partie, j’ai présenté les résultats expérimentaux que j’ai obtenus sur le banc THD
durant mon doctorat. Un changement de méthode de correction a été introduit, qui a permis une
amélioration des performances en contraste d’un facteur 13 en monochromatique. J’ai expliqué
les raisons théoriques et expérimentales expliquant cette amélioration. Enfin, j’ai montré les
premiers résultats de la self-coherent camera en lumière polychromatique. Le dernier chapitre de
cette partie a été consacré aux limitations actuelles du banc, autant en lumière mono-chromatique
qu’en large bande.
La partie expérimentale de cette thèse s’achève, et je vais passer maintenant à la description
des résultats scientifiques obtenus sur des images haut contraste de disques circumstellaires.
[. . .] ô merveilleuse indépendance des re-
gards humains, retenus au visage par une
corde si lâche, si longue, si extensible qu’ils
peuvent se promener seuls loin de lui [. . .].
Marcel Proust, Du côté de chez Swann
Quatrième partie
Analyse de disques à partir de données
d’archives NICI
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Cette partie présente l’étude que j’ai menée avec Anthony Boccaletti sur les images d’ar-
chives de l’instrument NICI. Cette étude, commencée vers la fin 2013, s’est concentrée sur la
détection et l’analyse de disques circumstellaires. Dans un premier chapitre, je commencerai par
décrire l’instrument lui même (paragraphe IV.1.1), les résultats déjà publiés dans le domaine
des disques. Je présenterai aussi la façon dont j’ai sélectionné les cibles dans le programme d’ar-
chive de NICI (paragraphe IV.1.2) et les différents traitements que j’ai appliqués à ces images
(paragraphe IV.1.3). Dans un second chapitre, je décrirai particulièrement les disques dont j’ai
obtenu des images (HD 141569A et HD 15115). Si je n’ai pas eu le temps d’analyser les images
obtenues pour le premier, le traitement et l’analyse des données du disque HD 15115 a mené à la
soumission d’un article dans Astronomy & Astrophysics en juin 2014. Cet article a été accepté
en Août 2014.
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Chapitre IV.1
Etude grâce à l’instrument NICI
IV.1.1 Description de NICI
Le Near-infrared coronagraphic Instrument (NICI, Toomey and Ftaclas, 2003) est un instru-
ment situé au télescope Gemini South. Il a obtenu sa première lumière le 20 Février 2007. La
figure IV.1.1 représente son schéma fonctionnel (tirée de Toomey and Ftaclas, 2003). Cet ins-
trument, observant dans le proche infrarouge (1-5 µm) utilise un système d’optique adaptative
spécifique utilisant un miroir bimorphe de 85 actionneurs, représenté dans la partie supérieure
du schéma. Dans cette partie, on voit aussi la roue permettant de choisir les coronographes em-
ployés. Ces coronographes sont tous des masques occultant de Lyot. Ces masques sont de tailles
0.90”, 0.65”, 0.46”, 0.32” et 0.22” et sont semi-transparents, de transmission égale à 0.5%. Le
faisceau, après la pupille, est envoyé sur une roue dichroïque, qui permet au choix de l’envoyer
sur l’une ou l’autre des deux voies de sciences ou sur les deux à la fois. Chacune des deux voies
contient ensuite une roue à filtre permettant de prendre deux images simultanément dans deux
bandes différentes. Cet instrument, situé au Cassegrain, peut aussi être utilisé en arrêtant la
dé-rotation automatique du télescope. NICI est donc un instrument coronographique produisant
à la fois des images SSDI et ADI (voir paragraphe I.3.8). Cependant, puisque je cherche des
disques circumstellaires, j’ai choisi d’utiliser seulement la fonction ADI de cet instrument.
Cet instrument a permis en particulier la détection et l’analyse de naines brunes (Biller et al.,
2010; Nielsen et al., 2012) et de plusieurs disques(Casassus et al., 2013; Boccaletti et al., 2013).
Enfin, il a permis l’observation et l’analyse d’exoplanètes déjà détectées, comme β-Pic b (Males
et al., 2014) ou HR 8799 (Barman et al., 2011).
IV.1.2 Etoiles analysées
A partir d’une liste d’étoiles comportant des disques circumstellaires déjà détectés 1, et du
catalogue des archives NICI, j’ai identifié 28 cibles potentielles. En retirant les disques déjà
publiés et en se concentrant sur ceux ayant le plus de chances d’être observables aux longueurs
d’onde d’observation, j’ai réduit mes cibles à une liste de 9 étoiles. Dans le tableau IV.1.1, se
trouvent le journal de toutes les observations que j’ai traitées. J’ai indiqué pour chacune la date de
l’observation, les filtres utilisés dans les deux voies et pour chaque séquence, l’angle parallactique
total et le temps de pose cumulé. La première ligne est une observation de l’instrument NIRI
(Near Infrared Imaging and Spectrometer Hodapp et al., 2003), un autre instrument de Gemini,
1. voir liste sur www.circumstellardisks.org
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3. Instrument Overview  
NICI was designed to address the target science.  It is, in brief, a dual beam 1-5 micron coronagraphic camera equipped 
with coronagraphic masks and an 85-element curvature adaptive optics front end.  All aspects of the instrument were 
optimized for coronagraphic work meaning that there are a minimum number of optical elements and only the dewar 
window is refractive.  The total permissible figure error in the science channel has been engineered so that the 
uncorrected atmospheric scatter will dominate instrument scatter over the inner imaging field even for the best possible 
atmospheric conditions.  All of the target science scenarios can be done with only a small field of view and this 
simplifies the optical design and minimizes the number of optics.  The block diagram shown in figure 1 illustrates the 
main NICI components.   
 
Figure 1 NICI Functional Block Diagram 
 
The optical bench is the “backbone” of the instrument.  On one side of the bench is the AO relay and on the other side is 
the wave front sensor (WFS). The AO relay is a one-to-one imaging system that relays the telescope focal plane to the 
instrument focal plane just in front of the dewar.  The deformable mirror is in the AO relay at an intermediate pupil.  
Prior to the instrument focus, a dichroic splits the beam so that the transmitted visible light used for wave front sensing is 
sent to the WFS on other side of the bench.  Although it is more difficult to build a dichroic that transmits the visible this 
choice permits operation at thermal wavelengths.  At the instrument focus there are options for selecting one of several 
coronagraphic occulting masks.  In a coronagraph it is desirable to minimize the number of optical elements before the 
focal plane mask to reduced scattered light, but AO correction must take place before the occulting mask because on an  
Proc. of SPIE Vol. 4841     891
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Figure IV.1.1 – Schéma fonctionnel de
l’instrument NICI. Image tirée de Toomey
and Ftaclas (2003).
sans coronographe. Le disque d HD 15115 était bi n observable dans cette séquence mais les
images obtenues n’était pas d’assez bonne qualité pour que je puisse les utiliser dans l’article
soumis ur c tte ét ile. Toutes les autres observations so t de NICI.
IV.1.3 Traitemen des données
La figure IV.1.2 représente une image coronographique de l’étoile HD 15115. Le masque oc-
culteur de Lyot crée cette couronne brillante. Je décris dans cette partie les différents traitements
appliqués à ces images, qui sont globalement les mêmes que ceux utilisés dans Boccaletti et al.
(2013).
Calcul de fonctions d’étalement du point non coronographiés Je ne dispose pas d’images
de fonction d’étalement du point non coronographiées et non saturées de NICI. Cependant, les
masques focaux étant semi transparents, il est possible d’apercevoir l’étoile par transparence
(point lumineux au centre de l’anneau brillant sur la figure IV.1.2). Certaines images à faible
temps de pose permettent d’obtenir une image où le pic central est non saturé. J’ai utilisé ces
images pour ajuster une gaussienne sur ce point, dont j’ai déduit le maximum et la largeur à
mi-hauteur. Wahhaj et al. (2011) donne les transmissions des masques dans différentes bandes,
ce qui permet d’obtenir le maximum d’une PSF non coronographiée. Le résultat n’est pas une
fonction d’étalement du point à proprement parler, mais permet de normaliser les images pour
une étude photométrique et de calculer une largeur à mi-hauteur de la fonction d’étalement du
point.
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IV.1.3. Traitement des données
Nom de Date de Filtres Angle parallactique Temps de pose
l’étoile l’observation total [˝] cumulé [s]
30/12/2007 H (NIRI) 68.6 3540.1
04/12/2009 CH4L / CH4S 17.4 2598.06
HD 15115 04/12/2009 H 6.2 1208.4
07/11/2011 Ks / H 8.6 1185.6
22/11/2011 Ks / H 13.7 2371.2
16/12/2008 CH4L / CH4S 20.5 2691.92
HD 71155 16/12/2008 H 15.5 1200.8
15/05/2011 Ks / H 3.5 1200.8
15/01/2009 CH4L / CH4S 50.6 2770.2
15/01/2009 H 30.4 1208.4
10/04/2010 CH4L / CH4S 155.5 2770.2
HD 92945 07/04/2010 H 155.6 2839.74
02/04/2011 H 2.1 2900.16
15/05/2011 Ks / H 1.1 1208.4
06/04/2012 Ks / H 0.3 604.2
06/02/2009 CH4L / CH4S 0.3 125.4
HD 139664 09/05/2010 CH4L / CH4S 22.6 2821.5
09/05/2010 H 14.3 1208.4
07/03/2009 CH4L / CH4S 25.0 3902.6
HD 141569A 07/03/2009 H 10.6 1208.4
08/04/2010 CH4L / CH4S 23.5 2701.8
03/05/2011 CH4L / CH4S 59.6 7444.96
HD 181296 11/04/2009 CH4L / CH4S 22.4 2565.0
(η Tel) 11/04/2009 H 8.2 1208.4
HD 181327 13/04/2009 CH4L / CH4S 22.4 2565.0
13/04/2009 H 8.2 1208.4
HD 191089 11/05/2010 CH4L / CH4S 24.06 2718.9
11/05/2010 H 73.1 1208.4
HD 38678 15/12/2008 CH4L / CH4S 34.8 2492.8
(ζ Lep) 15/12/2008 H 29.4 1200.8
14/03/2011 H 2.5 1200.8
Table IV.1.1 – Journal des données traitées dans l’archive NICI
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Pose d’obscurité J’ai utilisé les poses d’obscurité (dark) à ma disposition dans l’archive NICI.
Des images avec l’exact même temps de pose sont parfois difficiles à trouver et j’ai parfois dû
utiliser des poses d’obscurité enregistrées à plusieurs mois d’écart avec l’image de science. Dans
le cas des images prises de HD 15115 la nuit du 7 Novembre 2011, le temps de pose de 4.94 s n’a
jamais (de 2009 à 2012) été utilisé pour faire une pose d’obscurité. Dans ce cas, j’ai utilisé une
pose d’obscurité de temps d’intégration proche.
Flat Des images de flat sont enregistrées assez fréquemment avec leur poses d’obscurité asso-
ciées et l’on a rarement dû utiliser des images faites à plus de quelques jours d’écart. Ces flats
sont aussi utilisés pour repérer d’éventuels pixels morts du détecteur.
Centrage Il s’agit ensuite de centrer les images sur l’étoile avant d’appliquer les traitements
ADI. J’ajuste une Gaussienne sur le résidu de l’étoile à travers le masque semi-transparent.
Cela permet de récupérer les coordonnées exactes de l’étoile dans l’image et d’appliquer un
centrage sub-pixel. Lorsque le point central est saturé, j’utilise une autre méthode basée sur la
maximisation de la corrélation des speckles non saturés entre deux images consécutives.
Figure IV.1.2 – Image coronographique NICI de l’étoile HD 15115 avant traitement de type ADI.
Traitement des images ADI Finalement, je retire certaines images où le coronographe n’est
pas parfaitement centré sur l’étoile, et j’applique les algorithmes ADI, LOCI et KLIP pour traiter
les images. Les paramètres utilisés pour le LOCI sont proches de ceux utilisés dans le conservative
LOCI de Buenzli et al. (2010), optimisés pour la détection de larges objets (grand NA) avec de
faibles angles de rotation (faible δmin). Pour la même raison, j’ai choisi pour le KLIP un faible
nombre (n<5) de vecteurs de Karhunen-Loève comme préconisé dans Soummer et al. (2012).
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Chapitre IV.2
Résultat de l’analyse d’archive NICI
Dans ce chapitre, je présente les deux disques que j’ai observés dans ces données, HD 141569A
et HD 15115. Pour le second, j’introduis seulement l’article que j’ai soumis dans Astronomy &
Astrophysics.
IV.2.1 HD 141569A
Le disque HD 141569A a été imagé pour la première fois par Weinberger et al. (1999) en
utilisant HST/NICMOS. Toujours sur HST, Mouillet et al. (2001) l’observe avec STIS (voir
image dans Figure I.3.16), puis Clampin et al. (2003) avec ACS. Les images (traitement ADI
et KLIP) que je présente sont prises avec un télescope terrestre : les contrastes obtenus sont
moins bons à grande séparation, mais les zones à faible séparation apparaissent beaucoup plus
clairement. Je n’ai pas eu le temps de commencer les analyses pour ce disque.
-2.10-7 -1.10-7 0 1.10-7 2.10-7 -2.10-7 -1.10-7 0 1.10-7 2.10-7
Figure IV.2.1 – HD 141569A en ADI et en KLIP (n =2).
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Chapitre IV.2. Résultat de l’analyse d’archive NICI
IV.2.2 HD 15115
Je présente maintenant l’étude du disque autour de HD 15115. J’ai utilisé pour cette étude
les données du 4 décembre 2009 et celles de Novembre 2011.
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ABSTRACT
Context. Debris disks are intrinsically connected to the planetary system’s formation and evolution. The development of high-contrast
imaging techniques in the past 20 years is now allowing the detection of faint material around bright stars with high angular resolution,
hence opening an avenue to study in detail the structures of circumstellar disks and their relation to planetary formation.
Aims. The purpose of this paper is to revisit the morphology of the almost edge-on debris disk around HD 15115.
Methods. We analyzed data from the Gemini science archive obtained in 2009 and 2011 with the Near-Infrared Coronagraphic Imager
instrument in the H and Ks bands using coronagraphy and angular diﬀerential imaging techniques.
Results. We resolved the disk in both the H and Ks bands. We confirmed the position angles inferred by previous authors, as well as
the brightness asymmetry, which is the origin of the object’s nickname, the blue needle. We were able to detect the bow-like shape
of the disk suspected from other observations. However, these new NICI images suggest the presence of a highly inclined ring-like
disk of which we see the brighter side and the ansae located at 90 AU symmetrically about the star. The inner part is likely depleted
of dust. The fainter side of the disk is suspected but not firmly detected, which also indicates a large anisotropic scattering factor.
Conclusions. The morphological symmetry of the disk contrasts with the obvious brightness asymmetry. This asymmetry may be
explained by the coexistence of several types of grains in this disk and/or variable dust density. Interaction with the interstellar
medium was invoked by previous authors as a possible explanation but other mechanisms may account for the brightness asymmetry,
for instance a recent collision in the disk.
Key words. stars: individual: HD 15115 – techniques: image processing – techniques: high angular resolution – stars: early-type –
circumstellar matter
1. Introduction
Recently, several exoplanets were imaged around stars also
harboring circumstellar dusty debris disks such as β Pictoris
(Lagrange et al. 2009, 2010), HR 8799 (Marois et al. 2008,
2010), and HD 95086 (Rameau et al. 2013). In the favorable
case of β Pic, simultaneous imaging of the disk and the planet
(Lagrange et al. 2012) confirmed the gravitational impact of the
planet in the form of the well-known warp, as hypothesized
earlier by Mouillet et al. (1997) and Augereau et al. (2001).
Studying the morphology of protoplanetary and debris disks is
an essential tool for connecting peculiar structures (rings, gaps,
warps, spirals) to the presence of planets although the determi-
nation of their orbital properties is not straightforward (Krivov
2010; Moro-Martín 2011).
Imaging of circumstellar disks in scattered light was for
a long time limited to space telescopes. However, in the
past 15 years, large ground-based telescopes combined with
adaptive optics systems, stellar coronagraphs, and diﬀerential
imaging techniques have allowed the study of the morphology of
a handful of protoplanetary and debris disks. One of these is the
disk surrounding HD 15115, an F2 star located at 45.2 ± 1.3 pc
(van Leeuwen 2007). The age of HD 15115 is estimated be-
tween 12 Myr and 100 Myr, so rather uncertain. Using ISO data,
Silverstone (2000) showed that HD 15115 exhibits strong in-
frared excess emission likely due to a dusty debris disk.
? Based on data retrieved from the Gemini archive.
The first resolved images of the HD 15115 were published
in Kalas et al. (2007) using data from HST/ACS in the visible
and from NIRC2/Keck in H band, both using coronagraphs. The
disk appeared nearly edge-on and oriented east-west at a posi-
tion angle (PA) of 278.5◦ ± 0.5◦, measured from the west side.
These observations revealed a strong east-west brightness asym-
metry (the west side appears brighter and more extended), which
together with its color, gave its name to the object: the blue nee-
dle. Kalas et al. (2007) attempted to explain the disk asymmetry
by the presence of a perturbing star in the system (HIP 12545).
Debes et al. (2008) used HST/NICMOS data to confirm the PA
of the disk to be 278.9◦ ± 0.2◦ for the outer part of the west
side (>1.7′′), and noted a slight diﬀerence with the east side
PA which is 276.6◦ ± 1.3◦, although it seems marginal given
the error bars. In addition, at shorter separations (<1.7′′), they
found the PA to increase inversely with the distance to the star.
Debes et al. (2008) considered a warp or a tilted disk to be a
plausible explanation, but did not observe an opposite trend in
the east side to support this hypothesis. They also refuted the
possibility of HIP 12545 being a perturber, backtracking the pre-
vious positions of the two stars. Rodigas et al. (2012) analyzed
data from LBT/PISCES in Ks and LBTI/LMIR in L′. While the
east-west asymmetry is still visible in Ks, the disk appears al-
most symmetrical and is gray from K to L, contrary to the blue
color measured at shorter wavelengths. Using forward model-
ing, they found the disk to be bowed, which definitely rules out
the warp assumption. Importantly, Rodigas et al. (2012) claimed
Article published by EDP Sciences A29, page 1 of 9
A&A 569, A29 (2014)
Table 1. Log of the observations.
Date Filters Integration time Coadds Number of Total integration Total parall.
per coadd [s] per frames frames time [s] angle rotation
2009 Dec. 4 CH4S/CH4La 20.14 12 43 10 392.0 17. 42◦
2011 Nov. 7 Ks/Hb 4.94 12 20 1185.6 8.57◦
2011 Nov. 22 Ks/Hb 9.88 12 40 4742.4 13.71◦
Notes. (a) Narrow band filters in H band. CH4S: λ = 1.652 μm and Δλ = 0.066 μm. CH4L: λ = 1.578 μm and Δλ = 0.062 μm. (b) Ks: λ = 2.15 μm
and Δλ = 0.16 μm. H: λ = 1.65 μm and Δλ = 0.29 μm.
that their analysis supports a gap at a separation smaller than 1′′,
in apparent agreement with the SED modeling by Moór et al.
(2011). Finally, Schneider et al. (2014) reported the latest results
of the HST/STIS GO/12228 program. They confirm disk bowing
as close as 0.4′′, likely attributed to the brightest part of a disk
in a nearly edge-on geometry, which also implies a partial inner
clearing.
This paper presents a new analysis of the HD 15115 disk
images obtained at Gemini with NICI. In Sect. 2 we describe
the observations and data reduction. Section 3 reports on the
morphological measurements performed in the disk image. We
present our results of forward modeling in Sect. 4, and photo-
metric measurements are presented in Sect. 5. Results are sum-
marized in Sect. 6.
2. Observations and data reduction
We used the archival data from the near-infrared corona-
graphic imager (NICI; Toomey & Ftaclas 2003) installed on
the Gemini South telescope, now decommissioned. NICI is a
near-IR (1–5 μm) coronagraphic instrument that can be operated
in pupil-tracking mode and that uses two channels, separated
with a beam splitter, to simultaneously image the same field
with two detectors. Each channel has its own set of near-IR fil-
ters. This design, conceived to search for young exoplanets and
brown dwarfs, allows the data to be simultaneously processed
with angular diﬀerential imaging (ADI, Marois et al. 2006)
and spectral diﬀerential imaging (SSDI, Racine et al. 1999).
The coronagraphic masks are semi-transparent Lyot occulters
of various radius (0.22′′ to 0.90′′). NICI has already success-
fully detected disks around HD 142527 (Casassus et al. 2013)
and around HD 100546 (Boccaletti et al. 2013b), for instance.
We analyzed three sets of data as part of the NICI planet-
finding campaign (program GS-2011B-Q-500, PI: M. Liu) ob-
tained in December 2009 and November 2011 as described in
Table 1. For each observation we indicate the date (Col. 1), the
filters used in each channel (Col. 2) and the integration time of
each of the 12 coadds (Col. 3). The number of frames (Col. 4)
and the total integration time given in Col. 5 account for the
frame selection in the data reduction. Lastly, the amplitude of
the parallactic angle variation during the sequence is indicated
in Col. 6. For all of these observation, the radius of the focal
plane occulting mask was 0.32′′.
We followed the data reduction described in Boccaletti et al.
(2013a). Each single frame is dark subtracted, then flat field
and bad pixel corrected. The dark images were sometimes un-
available for the specific integration time we used. In that case
we used the dark images with the closest integration time and
numerically corrected the weft visible in some images. The
registration of frames is achieved in two steps, first a coarse
alignment at one pixel accuracy, then in a second step, the cen-
tral star leakage through the semi-transparent mask provides the
necessary signal for measuring the star position more precisely.
Boccaletti et al. (2013b) has demonstrated a registration accu-
racy of 0.2 pixel (1 pixel ' 17.9 mas). We assume the same level
of performance is met in the present case because the procedure
is identical and the data is of similar quality. In the cases where
the central coronagraphic spot is saturated, we used a cross cor-
relation of frames measured in the unsaturated area surrounding
the central peak. We decided to remove from the cube the images
where the mask is not fully centered on the star.
There are no non-coronagraphic unsaturated images of this
star recorded the same night. Therefore, we built the star point
spread function (PSF) from the central unsaturated corona-
graphic spot and used the transmission values found by Wahhaj
et al. (2011) for the 0.32′′ semi-transparent mask (5.94 ±
0.02 mag and 5.70 ± 0.03 mag in the H and Ks bands). These
PSFs are used to normalize the photometry of the images and
obtain contrast levels. The final product is a temporal data cube
of registered frames normalized to the PSF maximum intensity.
The PSF FWHM measured in the central spot is 60 mas.
These data were processed with diﬀerent algorithms to en-
hance the contrast. First of all, we used the classical ADI method
(cADI, Marois et al. 2006) on these images. However, because
of the very small number of images and angle rotation in the
last two sets of data (in 2011), cADI treatment produced poor
results. The LOCI algorithm (locally optimized combination of
image; Lafrenière et al. 2007) was also applied. The eﬃciency
of this algorithm has been repeatedly proven for high-contrast
imaging of circumstellar disks (Thalmann et al. 2010; Lagrange
et al. 2012; Rodigas et al. 2012; Currie et al. 2012; Boccaletti
et al. 2013b). The LOCI parameters are tuned for two purposes
simultaneously: an extended object and small field rotation. For
the first purpose, we used a large optimization area. We took
NA (size of the optimization zone in PSF footprints; Lafrenière
et al. 2007) of 3000 PSF footprints, as in the conservative ap-
proach proposed by Thalmann et al. (2010). The second one was
mitigated with a rather small frame selection criteria: Lafrenière
et al. (2007) defines the Nδ parameter as the minimum radial
movement of the image of a source point between two consecu-
tive selected frames. We chose Nδ = 0.75×FWHM. In addition,
the radial width of the subtraction zone dr was set to 3×FWHM
and the ratio of the radial to azimuthal width was set to 1.
Finally, we used the KLIP algorithm (Karhunen-Loève
Image Projection, Soummer et al. 2012). This method uses a
principal component analysis where the science image is pro-
jected onto an orthogonal basis, named Karhunen-Loève (KL)
basis. The n first KL vectors are retained to build a reference
image hence subtracted to each frame of the data cube. This
method is more suited to forward modeling (see Sect. 3.3) than
LOCI, since the KL basis is independent of the science tar-
get. Moreover, this PSF subtraction technique has already been
used for disk analysis: HD 100546 (Boccaletti et al. 2013b),
HIP 79977 (Thalmann et al. 2013), and HD 32297 (Rodigas et al.
2014). Once again, the large spatial extension of the considered
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Fig. 1. Various cADI, LOCI, and KLIP images of the disk around HD 15115. Top: cADI and KLIP images of the 2009 December 4 data
(CH4S and CH4L filters combined). Middle: LOCI images in H and Ks band of the 2011 November 7 data. Bottom, left: KLIP image in H
band of the 2011 November 22 data. Bottom, right: KLIP image in Ks band of the 2011 November 07 data. The images are smoothed at a scale
of 1.5 resolution element. Color scales indicate the contrast with respect to the maximum intensity in the PSF image.
astronomical object requires a special parameterization and we
limit the analysis to the first KL vectors (n < 5).
LOCI and KLIP were applied on the data cubes for the
three epochs separately: December 2009 (CH4S/CH4S), and
November 7 and 22, 2011 (Ks and H). Since we had no inten-
tion of performing spectral diﬀerential imaging in CH4 bands
we summed the two channels from 2009 to improve the signal-
to-noise ratio (S/N).
3. Results and morphological analysis
3.1. The resulting images
A selection of these images is presented in Fig. 1 for various
epochs, bands, and processing techniques. The disk clearly ap-
pears in all images nearly aligned with the east and west direc-
tion. The east-west brightness asymmetry previously reported
(Kalas et al. 2007; Debes et al. 2008; Rodigas et al. 2012) is
an obvious feature of these images. We did not observe the in-
version of the disk orientation in the east side inward to 1.5′′,
as seen in Rodigas et al. (2012). On the contrary, the maximum
intensity of the disk is clearly located above a median plane con-
sistent with a fully bowed geometry. It is plausible that this for-
mer feature was an artifact. In addition, the disk in Ks seems
fainter than in the H band.
The analysis of contrasts in raw coronagraphic images led us
to conclude that the November 7, 2011 sequence was of better
quality (in terms of AO correction and stability and for sepa-
rations larger than 1′′) than the others, despite a smaller field
rotation. A KLIP processed image is shown in large format in
Fig. 2. We note that the disk image can be divided into two
regions:
– the inner part (.2′′), labeled (1) in Fig. 2 on each side of the
star, which definitely confirms the bow-like shape first ob-
served by Rodigas et al. (2012) and Schneider et al. (2014);
– the outer part (&2′′), labeled (2) in Fig. 2. This component,
more visible in the west part, defines the global orientation
of the disk, and confers to the disk its needle shape.
More importantly, these NICI data are the first to suggest a ring-
like inner disk of which we see the upper brightest part. This
might imply dust depletion within a radius of about 2′′. In the
November 7, 2011 data, the ansae of this ring (labeled (3) in
Fig. 2) are visible on the two sides, while the November 22, 2011
data (Fig. 1, bottom left) shows this feature only on the east side.
Finally, the bottom part of the ring, below the midplane might be
visible in the western part in Fig. 2 (labeled (4)).
A simple ellipse fitting of the upper part of the suspected
ring, directly in a KLIP image from Nov. 7, 2011, yields a first
rough estimation of the disk parameter. We found PA ≈ 98.5◦,
i ≈ 86.2◦, radius ≈ 2.0′′. Noticeably, the ring appears almost
symmetrical in size, which contrasts with the brightness asym-
metry. In addition, we did not measure any significant oﬀset
along the major axis nor along the minor axis with respect to
the star’s position.
3.2. Signal-to-noise ratio
We calculated the S/N in the H (Fig. 3, left) and Ks (Fig. 3, right)
bands in the November 7, 2011 data. The noise is estimated as
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Fig. 2. Final KLIP image of the disk around HD 15115 in H band on November 7, 2011. We have indicated the zones of interest. The image is
smoothed at a scale of 1.5 resolution element. The color scale indicates the contrast with respect to the maximum intensity in the PSF image.
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Fig. 3. Signal-to-noise ratio maps, calculated for the H (left) and Ks (right) bands in the November 7, 2011 data. The images are smoothed at a
scale of 1.5 resolution element. Color scales indicate the S/N per resolution element.
the azimuthal standard deviation in the image smoothed at one
resolution element. The S/N maps in Fig. 3 are the original im-
ages divided by the noise maps. The disk is detected as close
as a separation of 1′′ on both sides. In the Ks band the disk
has a lower S/N than in the H band as we can expect from its
blue color (Debes et al. 2008). Finally, the S/N map confirms
the brightness asymmetry, and the rather symmetrical ring-like
pattern of the inner disk.
The following subsections are intended to test the reliability
of the ring-like feature. For this purpose, we measured precisely
the morphological characteristics of the inner disk: position an-
gle, inclination and the trace of the disk. First, we start by intro-
ducing the model we will be using to determine some of the disk
properties.
3.3. Model
The GRaTer code to model debris disks is presented in Augereau
et al. (1999) and Lebreton et al. (2012). GRaTer calculates syn-
thetic scattered-light images of optically thin disks, assuming
axial symmetry about their rotation axis. The model considers
the geometry of a cold debris disk: a dust belt located at the an-
gular distance r0, with a density radially decreasing inward and
outward as power laws with slopes αin and αout. In this case,
while assuming a Gaussian vertical profile and a scale-height
proportional to the distance to the star, the dust number density
is given by (in cylindrical coordinates)
n(r, z) = n0
√
2
[(
r
r0
)−2αin
+
(
r
r0
)−2αout]− 12
exp
⎛⎜⎜⎜⎜⎜⎜⎝
⎛⎜⎜⎜⎜⎜⎝ −|z|H0( rr0 )
⎞⎟⎟⎟⎟⎟⎠2
⎞⎟⎟⎟⎟⎟⎟⎠ (1)
where n0 and H0 are the midplane number-density and the disk
scale-height at the reference distance to the star r = r0. We
also define h = H0/r0, the disk aspect ratio at r = r0. A ray-
traced image was then calculated assuming a disk inclination i
from pole-on viewing, and anisotropic scattering modeled by an
Henyey & Greenstein (1941) phase function with asymmetry pa-
rameter g between −1 (pure backward scattering) and 1 (forward
scattering).
This model was used intensively on several occasions for the
analysis of high-contrast observations of disks, (Lagrange et al.
2012; Boccaletti et al. 2012; Milli et al. 2012, 2014) to over-
come the photometric and astrometric biases introduced by ADI
in disk images. Since it is diﬃcult to reverse the problem in a
simple way simulated disks can instead be implanted in the tem-
poral data cube and processed simultaneously with the real disk.
3.4. Position angle measurements
To compare with previous studies of HD 15115 (Kalas et al.
2007; Debes et al. 2008; Rodigas et al. 2012), we first measured
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the position angle (PA) of the disk. We used the strategy devel-
oped for very inclined disks presented in Lagrange et al. (2012)
and Boccaletti et al. (2012). Assuming a starting PA, PA0 = 98◦,
the image is rotated by PA0 to roughly align the disk with the
horizontal axis. Then, a Gaussian profile is fitted on each col-
umn to determine the position of maximum intensity as a func-
tion of separation from the star, which refers to the trace of the
disk. We measured the PA between 2′′ and 3′′ in the part of the
disk outside the bowed area, but inside a region where the disk
has a suﬃcient S/N. A trade of analysis led us to select four
close regions: [2.00′′, 2.90′′], [2.06′′, 2.95′′], [2.09′′, 2.99′′], and
[2.14′′, 3.04′′] on both the east and west sides, to mitigate local
brightness variations. In these four regions the disk profile is fit-
ted with a linear function (elevation to the midplane versus radial
separation), and the averaged values give the local slope of the
disk. The procedure is repeated iteratively in a range of orien-
tations, PA0 ± 2◦ with steps of 0.01◦. We define the PA as the
orientation that minimizes this slope in the considered regions,
for the east and west sides separately. To assess the error bar of
our method, it is repeated on a set of LOCI and KLIP processed
images for the three epochs (ten images in total). We obtained
PA = 98.1◦ ± 0.7◦ on the east side and PA = (99.5+ 180)◦ ± 0.4◦
on the west side, which agrees well with previous observations.
Therefore, the average east-west PA is 98.8◦ ± 0.4◦ and the east-
west PA diﬀerence is 1.4◦±0.8◦. Debes et al. (2008) also reported
a diﬀerence of orientation between the two sides of about 2◦,
while it was not a feasible measurement in the Rodigas et al.
(2012) image.
The diﬀerence of PA between the two sides of the disk and
beyond the peak position of the ring, is actually inherent to a disk
with a nonzero anisotropic scattering factor (|g|). We demon-
strate this eﬀect by producing disk simulations with all param-
eters of Eq. (1) fixed (PA = 90◦, i = 87◦, r0 = 2′′, αin = 10,
αout = −4), except for |g| which we successively set to 0.10,
0.25, 0.50, and 0.75. Figure 4 shows the corresponding images
for some of these models. The disk intensity tends to distribute
above the midplane while |g| increases. We plot in the same fig-
ure (bottom) the traces of these disks retrieved with our method.
We indicate with black vertical dotted lines the zones where we
measure the slope and the elevation of the disk ([2′′, 3′′]). In the
outer part of the disk, beyond the ring located at 2′′, the elevation
of the disk with respect to the midplane shows two trends: both
the slope and the elevation increase with |g|. As a result, the two
sides of the disk are no longer aligned (the slopes are of oppo-
site signs) and no longer intersect the star. Therefore, measuring
such a behavior could be a way to estimate |g| once other disk
parameters are set.
This study on simulted disks showed that
– the mean of the values of the two slopes is equal to the PA
(90◦ in the case of Fig. 4);
– all other parameters fixed, the diﬀerence of slopes and the el-
evation from the midplane go linearly with the |g| parameter,
from which we will estimate the |g| parameter of our disk in
the next sections.
The same conclusions were found if the analysis is applied on
models processed with KLIP (see Sect. 4). We deduced that the
PA of the disk is the average of the east and west, and is 98.8◦ ±
0.4◦, in good agreement with the most accurate measurement to
date (99.1◦ in Schneider et al. 2014).
3.5. Trace of the disk
We now consider the LOCI and KLIP images for all epochs and
all bands (a total of ten images) to measure the trace of the disk.
Fig. 4. Models of a very inclined disk (i = 87◦) with a ring at 2′′ =
90 AU generated for three anisotropic scattering factors (|g| = 0.10,
0.25, and 0.75 from top to bottom). The bottom panel shows the trace of
the disk (elevation in arcseconds with respect to the position of the mid-
plane) measured for each model (black, red, and blue lines). The mea-
sured elevation is perturbed for the |g| = 0.10 disk between 1′′ and 2′′,
since we are fitting a single Gaussian profile while two appear on each
part of the midplane as long as the disk image is nearly symmetrical.
We indicate with black vertical dotted line the zones where we measure
the slope and the elevation of the trace.
Assuming the disk PA derived in Sect. 3.4, the images are dero-
tated to orient the disk horizontally. The location of maximum
intensity along the midplane is measured as in the previous sec-
tion in a range of separation of [−3.5′′, 3.5′′]. Figure 5 shows the
averaged trace for all images together with the dispersion (max-
imum and minimum values) among these images. The regions
beyond 2′′ appears nearly horizontal as expected, but we find a
non-zero elevation (∼0.02± 0.01′′ to the east and ∼0.03± 0.01′′
to the west) toward the north, likely in agreement with the anal-
ysis performed in Fig. 4. Therefore, an oﬀset of the disk as pro-
posed in Rodigas et al. (2012) is not necessarily responsible for
this characteristic as the observed elevation could be explained
solely with anisotropic scattering.
As proposed in Sect. 3.4 we compared the elevation mea-
sured in the data to the elevation measured in the models versus
the |g| parameter. Figure 6 shows the linear relationship between
the elevation and |g|, determined on simulated disks. We fixed
r0 = 2′′, i = 87◦ and plotted this elevation measured in the 2
to 3′′ region for αout = −4, −5, −6; αin = 2, 5, 10; and h = 0.01,
0.02. Taking into account other model parameters and the un-
certainty on the elevation, the likely range of |g| beyond 2′′ is
comprised between 0.2 and 0.5, corresponding to an elevation
of ∼0.03 ± 0.01′′.
In Fig. 5, the inner region (<2′′) unambiguously reveals the
bow-like shape. Using the points between 1′′ and 2′′ (marked
with red dots), we fit an ellipse which allows us to determine the
morphology of the corresponding suspected ring. We set the ori-
entation to 0◦ since the disk image is already horizontal in this
plot with the PA measured in the previous section, and the po-
sition of the ellipse along the minor axis to be located onto the
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Fig. 5. Trace of the disk measured in several images (LOCI and KLIP,
three epochs, two filters). The solid blue line shows the averaged trace
of the disk, and the dashed lines stand for the dispersion (maximum
and minimum values). We selected the inner disk values (<2′′) where
S/N > 1 (plotted in red dots in the figure), and used them to fit an ellipse
(green line).
Fig. 6. Elevation from the midplane in the 2–3′′ region versus the
anisotropic scattering factor |g| as measured in the model images (di-
amonds) for various model parameters. The solid lines are linear fits
to the data points. The dashed lines give the measured value (black) of
the elevation in the HD 15115 disk image together with the dispersion
(red).
star (no oﬀset along this axis). The star position is known with
a very good accuracy since the coronagraph is semi-transparent.
The best-fit ellipse is plotted in green. Its parameters are a semi-
major axis of 1.99′′, a semi-minor axis of 0.13′′, and a very
small oﬀset of 0.04′′ along the midplane to the west, which is
mostly consistent with a ring centered onto the star. From that,
we concluded that the disk is mostly geometrically symmetrical
about the star, which contrasts with the somewhat pronounced
brightness asymmetry. In addition, at a distance of 45.2 pc, our
measurement corresponds to a ring located at ∼90 AU, a value
which is oﬀ by a factor of 2 with respect to the SED fitting based
on a blackbody assumption (Moór et al. 2011). This factor is
within the range observed for other debris disks. Finally, the el-
lipse fitting yields an inclination of 86.2◦ about the line of sight,
in total agreement with Rodigas et al. (2012) and our first coarse
estimation.
To summarize, we measured PA = 98.8◦±0.4◦ and i = 86.2◦.
These values are in complete agreement with previous studies.
We came to the conclusion that the disk is likely a ring-like disk
with a radius of 1.99′′ ' 90 AU, and shows practically no oﬀset
and no asymmetry in shape, while it shows a strong brightness
Fig. 7. A simulated disk convolved with the PSF (top) and its corre-
sponding KLIP image (bottom) assuming the observing parameters and
KLIP parameters of the November 7, 2011 dataset. The model is cal-
culated for PA = 98.8◦, i = 86◦, r0 = 90 AU, αin = 5, αout = −5, and
|g| = 0.25, which correspond to the best model found in Sect. 4. Colors
are arbitrary and diﬀerent for the two subpanels.
asymmetry. We were finally able to give an estimation of the
|g| parameter between 0.2 and 0.5 beyond the peak brightness
position at 2′′ (90 AU).
4. Forward modeling
In angular diﬀerential imaging, one of the main issue is the self-
subtraction caused by the subtraction from the data of a reference
image which may contain a fraction of the signal one attempts to
detect. For point sources, like planets, this problem can be over-
come with fake planets injected into the data and determined
by a few parameters. However, the situation is more complex
with extended sources like disks where in that case several pa-
rameters are required to determine the shape of the disk. The
main purpose of the previous section was precisely to measure
some geometrical parameters to restrain the parameter space in
the modeling work presented below. A set of models was gener-
ated using the following parameters that cover a range of realistic
morphologies:
– peak density position (r0): 85, 90, 95 AU;
– power-law index of the outer density (αout): −4, −5, −6;
– power-law index of the inner density (αin): 2, 5, 10;
– anisotropic scattering factor (|g|): 0.00, 0.25, 0.50.
The inclination and the PA of the models were set to 86◦ and
98.8◦ following the previous sections. We also set the disk as-
pect ratio to h = H0/r0 = 0.01, corresponding to a case for which
the disk height is unresolved, a reasonable assumption holding
for h < 0.02 given the distance of the star. Contrary to previous
works on inclined disks, in which the models are injected in the
data at another position angle (Thalmann et al. 2011; Boccaletti
et al. 2012; Lagrange et al. 2012; Rodigas et al. 2012), here we
used a forward modeling approach, as proposed in Soummer
et al. (2012). The KL vectors determined in the processing of
the HD 15115 data cube are stored and reapplied on the mod-
els, which were first convolved with the PSF of the instrument.
This straightforward method alleviates the problem of azimuthal
noise in the image and ensures that the very same ADI bias is
accounted for irrespective of the disk model. Figure 7 shows an
example of a model image and its corresponding KLIP image
calculated with the same KL vectors and the same KLIP trunca-
tion parameter as in Fig. 2. The disk parameters we derive below
cannot be considered as definitive or very accurate since we ex-
plore only a small range of parameters with a coarse sampling.
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Fig. 8. Same as Fig. 2 with simulated disks injected at three diﬀerent
PA into the data cube and processed simultaneously. The real disk is al-
most horizontal. The simulated disk parameters are identical to those in
Fig. 7, but αin = 2, 5, 10 (from right to left in the upper part of the im-
age). The images are smoothed at a scale of 1.5 resolution element. The
color scale indicates the contrast with respect to the maximum intensity
in the PSF image.
However, they help to determine the general morphology of the
disk.
Considering the data set of November 7, 2011, which ap-
pears of better quality, we performed a pixel-to-pixel mini-
mization of the KLIP processed disk image and the forward
KLIP models in an elliptical region encompassing the disk
(0.4′′ on the minor axis and extending from 1.25′′ to 2.0′′ ra-
dially). The result was not completely conclusive for all parame-
ters but clearly favors a peak density at 90 AU, confirming the
outcome of the trace analysis, and a somehow empty cavity
(αin > 5), while leaving the other parameters, αout and |g|, not
well determined (but excluding |g| = 0). Depending on whether
we include feature (4) in the minimization, |g| oscillates be-
tween 0.25 (if included) and 0.50 (if not included). To assess
the remaining parameters, a subset of simulated disks was in-
jected in the data cube at other position angles and processed si-
multaneously with the real disk (Fig. 8), so we expect azimuthal
variations in that case because of the nature of the noise in the
images. Visual inspection leads to set αout = −5 and |g| = 0.25.
Therefore, the anisotropic scattering factor found with model-
ing is compliant with the analysis performed on the disk trace in
Sect. 3.5, and points to the lowest possible value of |g|. However,
we note that these two measurements are made in two diﬀer-
ent regions of the disk, inside and outside of the peak density
at 90 AU.
To definitely rule out very diﬀerent models and ensures that
the central cavity was not mimicked by ADI self-subtraction, we
ran the minimization on a much smaller ring (45 AU in radius) as
suggested by the SED fitting assuming blackbody grains and on
a plain disk with no hole (setting αin = 0). The χ2 was measured
using the method described in Boccaletti et al. (2012). In the
former and latter cases, we obtained χ2 values that are ∼2.5–5
and ∼1.5–3.0 times larger than our best fit.
As a final check, we also performed the minimization on the
November 22, 2011 data. The best fit yields parameters com-
patible with those obtained from the fit of the Nov., 7 data,
that is r0 = 90 AU and |g| = 0.25, while we obtained a lower
value of αin (2 instead of 5, but excluding αin = 0). However,
the χ2 values are much larger (by a factor of 5) than for the
November 7 data, which confirms our focus on the latter data
set.
5. Photometry
To measure the disk photometry we first calibrated the self-
subtraction caused by the KLIP processing using the best model
parameters defined above. The model convolved with the PSF
is injected into an empty data cube to provide a perfect model
image (using the same parallactic angle range as the real data;
Fig. 7, top) and a KLIP processed image (using the same KL vec-
tors as the data; Fig. 7; bottom). The intensity of these two im-
ages is measured on concentric annuli 4 pixels (or 0.07′′) wide,
centered on the star, inside a slit of 0.4′′, which encompasses the
real disk image. The ratio of these two intensity profiles gives
the photometric bias introduced by KLIP given the observing
parameters (field rotation) for a particular set of disk parame-
ters. As seen in Fig. 9 (top), the shape of the self-subtraction
profile is entirely correlated to the disk morphology (the peak
near 2′′ is due to the edge of the inner cavity) and reaches a fac-
tor of 3 to 12 in the considered region (0.5′′ to 5′′). This factor
would have been diﬀerent for another set of model parameters,
which strengthens the importance of disk modeling for assess-
ing photometry of disks observed in ADI. The variation of this
self-subtraction according to model parameters is discussed in
Appendix A.
The HD 15115 disk intensity is measured the same way and
is corrected for this factor. The star magnitude is taken from
2MASS: H = 5.86 and Ks = 5.82. We plot the result in Fig. 9
(bottom). The noise level (black line in Fig. 9, bottom), mea-
sured at all position angles except those where the disk is vis-
ible, indicates that the disk is detected at an angular distance
larger than about 0.9–1′′ and closer than ∼4′′ in the western side,
and∼2.5–3′′ on the eastern side. The slope of the outer disk mea-
sured in the range 1.8′′–2.5′′ is −4.98 and −5.21 for the east and
west sides (dashed lines in Fig. 9), hence confirming the value
adopted for αout. We checked with our model that for inclined
disks the surface brightness (SB) slope measured in the outer
disk is nearly equal to the parameter αout.
At the edge of the ring (near 2.0′′), the western side is 0.7 ∼
1.0 mag brighter than the eastern side. The inner SB pro-
file of the west side is nearly flat (the slope is −0.44) in
the 1.0′′–2.0′′ range, while in the east side it apparently de-
creases with the angular separation (slope = −2.08), but the mea-
surement is more diﬃcult since the disk is not clearly detected at
all separations. If we consider that the HD 15115 disk is a circu-
lar ring, then the portion of the disk inside 2.0′′ corresponds to
the same physical distances of 90 AU, hence receiving the same
amount of light from the star. Could the flat SB profile in the
west be explained by the scattering function? At 1′′, the scat-
tering angle is about 30◦ (if the disk is edge-on) while it is 90◦
at 2′′ (the edge of the ring). Assuming the Henyey-Greenstein
phase function, we should expect a variation of about 15% for
|g| = 0.25 between 1′′ and 2′′. Therefore, this is qualitatively
consistent with the flat SB in the west. For |g| = 0.50, the same
intensity variation is instead 50%, which could explain, again
qualitatively, the slope of the eastern SB in the inner part. Hence,
if the diﬀerence of slope in the inner part is real, this would favor
a diﬀerence of grain properties between the east and west parts.
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Fig. 9. Intensity ratio between the simulated disk before and after pro-
cessing with KLIP (top), using the model parameters given in Sect. 4.
The SB measured in the H band image and corrected for the ADI/KLIP
bias is shown in the bottom panel. Dashed lines corresponds to power
laws fitted in the inner and outer regions of the disk. The black line
stands for the noise level measured outside the area occupied by the
disk.
In the Ks band, the SB is too noisy because of the poorer S/N
than in the H band, so it is not shown here. The overall shape of
the SB profile measured in the H band agrees well with those
of Rodigas et al. (2012) measured in the Ks band, in particular
the plateau between 1′′ and 2′′ and the steeper slope beyond 2′′.
However, the photometric values diﬀer by almost 2 mag/arcsec2,
which cannot be explained by the star’s color (H−Ks = 0.04). As
the photometric calibration was extrapolated from the PSF halo
of a much fainter star, we assume that these LBT data do not have
a clean PSF calibration for a proper comparison with our result.
On the contrary, the HST photometry measured by Debes et al.
(2008) on the west side at 2′′ reaches ∼15.6 mag/arcsec2 in the
F110W filter (1.1 μm), while we find ∼16.1 mag/arcsec2. These
two values agree more closely, and are consistent with the blue
color reported by these authors. Finally, Kalas et al. (2007) re-
ported at the same angular separation a SB of ∼16.4 mag/arcsec2
in the H band from Keck observations that are again in good
agreement with our work. However, they did not detect a SB flat-
tening inwards 2′′ and concluded that the inner dust depletion
should reside within 40 AU, while we do see such a feature in
our image in the ∼45–90 AU region (also proposed by Schneider
et al. 2014). The near-IR colors of the HD 15115 disk should
be revisited in light of the latest observations collected with the
same angular resolution from Keck, LBT, and Gemini South.
6. Summary and discussion
In this article, we presented H, Ks, and CH4 band images of the
debris disk around HD 15115 from archival data sets obtained
with NICI in 2009 and 2011. Several ADI algorithms were used
to process the data and allow the disk to be detected at all epochs
and all filters.
The general characteristics of the disk inferred from previous
studies, its nearly edge-on geometry, the east-west brightness
asymmetry, and the bow-like shape are confirmed. However, the
NICI data allow us to detect the ansae on both sides and to infer
the presence of an inner cavity with higher confidence than ever
before. The disk around HD 15115 has, very likely, a ring-like
shape as does the disk around HD 32297, for instance. However,
only the upper half of the disk is firmly detected. The lower part,
labeled (4) in our images, remains diﬃcult to confirm since it
does not show up in all datasets. The ansae of this ring are lo-
cated at a projected radius of 1.99′′ ('90 AU) which diﬀers by a
factor of 2 from the cavity size derived by SED fitting. While the
brightness asymmetry is obvious at large separations beyond the
peak of density at 90 AU, the ring is in fact very symmetrical on
both sides of the star and does not feature any significant oﬀsets
with respect to the central star. Given a large inclination (86◦) it
would be almost impossible to measure an oﬀset along the line
of sight.
We were able, based on a disk geometrical model, to cor-
relate the misalignment and the elevation from the midplane of
the two sides of the disk with the anisotropic scattering factor |g|.
Therefore, the mean PA = 98.8±0.4◦ of the two disk sides defines
the midplane and we measured an elevation in the 2–3′′ region
of 0.03 ± 0.01′′ corresponding to 0.2 < |g| < 0.5 in the outer
disk.
The forward modeling approach enables us to constrain
some of the disk parameters as well as to correct the photom-
etry from ADI biases. We found that the inner cavity is rela-
tively empty (αin = 5) as suggested by the ring-like shape in
Fig. 2, while the anisotropic scattering factor is close to a value
of |g| = 0.25. As we performed several assessments (geometrical
or photometrical) of |g| in diﬀerent parts of the disk, the disper-
sion of the values that we found can just be related to a variation
of grain properties between the nearest regions at the edge of the
cavity at 90 AU and the regions farther out populated by grains
blown away by radiation pressure.
The main result in this paper is the symmetry of the inner
ring, which contrasts with the east-west brightness asymmetry
of both the ring and the regions outside the ring. Interaction with
the local ISM has been proposed as a plausible explanation to
account for the brightness asymmetry (Rodigas et al. 2012). A
thorough modeling remains to be done to understand this eﬀect,
but we can provide some hypotheses for an alternative or addi-
tional mechanism. The east-west brightness asymmetry cannot
be explained by a geometrical oﬀset of the ring as it can be in
the case of the pericenter glow (Wyatt et al. 1999). Instead, it can
be related to a local increase in the scattering cross section of the
dust grains and/or a local density enhancement of small grains,
both of which could point toward an increase in the collisional
activity at the place where the ring appears the brightest. For
instance, a recent collision could explain a variation of the grain
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size and/or property distributions (Jackson et al. 2014), an expla-
nation which was also proposed for the clump in the β Pic disk
observed by Telesco et al. (2005) and Dent et al. (2014) at mid-
IR and submillimeter wavelengths, respectively. This could also
provide theoretical support to the wavelength dependence of the
brightness asymmetry seen by Debes et al. (2008) who suggested
the presence of several populations of grains with various prop-
erties. Other debris disks, like HD 61005 (Buenzli et al. 2010),
also feature a similar brightness asymmetry combined with a
ring-like geometry. There is still progress to be made to under-
stand young planetary systems like the one around HD 15115.
In this respect, the upcoming generation of high-contrast instru-
ments will be major contributors.
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Appendix A: Self-subtraction
We calculated the self-subtraction of the disk for various model
parameters αout, αin, and |g| while other parameters are fixed:
i = 86◦, r0 = 90 AU. The amount of attenuation is shown in
Fig. A.1. We observe important variations (20% to 30%) inside
the cavity at separations shorter than 1′′–1.5′′ (but the disk
remains undetected inside 1′′) and outside the cavity (>2′′).
The various values of αin and αout aﬀect the level of the self-
subtraction but do not change the slope of this profile. On the
contrary, the most important eﬀects are observed near the edge
of the cavity between 1.5′′ and 2′′ (r0 = 90 AU = 2′′). In this
case, αin and |g| are the dominant contributors and can induce
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Fig. A.1. Intensity ratio between the simulated disk before and after pro-
cessing with KLIP (top), using the model parameters given in Sect. 4.
a variation of almost a factor of 2 at this angular separation.
The peak at the edge of the cavity can be shifted in radial po-
sition. Overall, this translates into a potential impact of 0.25
to 0.75 mag on the SB profile. Still, this does not explain the
discrepancy with Rodigas et al. (2012) on the disk photometry,
but definitely calls for a careful analysis of the disk geometry in
order to recover the exact photometry.
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Résultats
Ma thèse s’inscrit dans le cadre de l’imagerie haute dynamique pour la détection directe et
l’analyse de planètes extrasolaires et de disques circumstellaires. J’ai tenté dans une première
partie de montrer la diversité des champs de recherche étudiés dans le domaine de l’observation
haute dynamique, de la conception d’instruments complexes (optique adaptative, coronographie,
analyse et correction du front d’onde en plan focal) au traitement et à l’analyse de données
astrophysiques.
J’ai travaillé à la fois sur un concept instrumental encore en développement, la self-coherent
camera, et sur les données d’un instrument sur ciel de 2007 à 2013, NICI. Ces deux instruments
sont à des étapes très différentes de leur vie, ce qui m’a permis d’explorer trois aspects distincts
et complémentaires de l’imagerie haute dynamique, qui correspondent aux trois dernières parties
de ma thèse : développement d’un banc optique, développement expérimental et en simulation
d’un concept instrumental et analyse de données d’observation.
La partie II décrit mon travail sur le banc très haute dynamique (THD) de l’observatoire de
Meudon, sur lequel est testé la self-coherent camera. J’ai mené ce travail, qui a fait intervenir des
notions de mécanique, d’optique, d’électronique et d’informatique, pendant toute la durée de ma
thèse, en parallèle de mes autres réalisations. Ces développements ont été essentiels à l’amélio-
ration des performances de la self-coherent camera observée durant ma thèse. J’ai en particulier
caractérisé et intégré un nouveau détecteur haute dynamique et effectuée une analyse précise des
performances et limitations du miroir déformable MEMS 1024 actionneurs de la société Boston
Micromachines. Cette analyse a fait l’objet d’un acte de conférence présenté au SPIE de Montréal
2014 (Mazoyer et al., 2014b).
La self-coherent camera permet l’analyse, en utilisant la cohérence de la lumière stellaire,
des tavelures ou speckles stellaires qui apparaissent dans le plan focal d’un coronographe et
qui limitent ses performances en contraste. Elle peut être utilisée soit comme une méthode de
traitement d’image a posteriori, soit en correction active de speckles en association avec un
miroir déformable. Mon travail théorique et expérimental sur cet instrument se concentre sur
l’utilisation active de la self-coherent camera. Il est décrit dans la partie III .
Dans un premier temps, j’ai étudié la méthode décrite dans Mas (2012), qui permet d’utiliser
la self-coherent camera comme un analyseur de front d’onde en plan focal. Cette méthode m’a
permis d’obtenir de premiers résultats en contraste, à 3.10´7 entre 7 et 11 λ{D, en utilisant un
coronographe quatre quadrants éclairé à sa longueur d’onde optimale. Pour mieux comprendre les
performances de la self-coherent camera, j’ai aussi mené une étude paramétrique, expérimentale
et en simulation numérique. Ces travaux ont fait l’objet d’une publication dans Astronomy &
Astrophysics (Mazoyer et al., 2013a). J’ai par ailleurs contribué à l’amélioration du code MEHICI
permettant la simulation numérique d’un coronographe couplé à une mesure en plan focal et à
une correction active des speckles.
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Résultats
J’ai ensuite développé une seconde méthode utilisant la self-coherent camera, qui vise à la
minimisation de l’énergie stellaire en plan focal. J’ai montré que cette méthode conduisait à
cette minimisation sous des hypothèses moins contraignantes que la précédente. Son utilisation
sur le banc THD a permis une amélioration significative des performances expérimentales en
contraste : meilleures que 3.10´8 entre 5 et 12 λ{D en lumière monochromatique. Ces travaux ont
fait l’objet d’une publication (Mazoyer et al., 2014a), dans laquelle j’ai aussi réalisé les premières
expérimentations en lumière polychromatique, dont les résultats sont meilleurs que 4.10´8 entre
5 et 12 λ{D, pour des filtres étroits (Rλ » 60) autour de la longueur d’onde optimale du masque
coronographique.
A la fin de la partie III, j’ai mis en évidence trois limites principales actuelles aux perfor-
mances du banc THD. La première est la chromaticité du coronographe quatre quadrants utilisé,
dégradant de manière importante, pour un même niveau d’aberrations, les performances lors du
passage en large bande. La seconde est inhérente à la self-coherent camera et concerne les pro-
blèmes de mesure du champ de speckles en large bande chromatique. Enfin, la troisième concerne
spécifiquement les performances en monochromatique. J’ai proposé plusieurs pistes pouvant ex-
pliquer cette limitation : diffraction des speckles en dehors de la zone de correction du miroir
déformable, diffusion par les optiques, pas minimum de correction du miroir déformable atteint.
J’ai proposé des évolutions du banc pour surmonter ces limites.
Dans la dernière partie de ma thèse (IV), j’ai utilisé les données d’archive de l’instrument
NICI pour analyser des disques circumstellaires. Le traitement de toutes les données accessibles,
pour 9 étoiles possédant des disques connus, a permis la détection dans ces données de ceux
autour de HD 141569A et HD 15115. J’ai uniquement eu le temps de réaliser l’analyse des
données du second. Cette analyse confirme la présence d’un disque ainsi que l’inclinaison, la
position angulaire et l’asymétrie en contraste déjà observées. Cependant, j’ai observé dans ces
données, pour la première fois, la présence d’un anneau interne à 90 unités astronomiques. Cet
anneau montre une cavité qui semble être de forme circulaire, symétrique et centrée sur l’étoile.
L’asymétrie en contraste pourrait être due à une densité de poussière ou à une taille des grains
variables dans le disque. Ces résultats ont donnés lieu à la soumission d’un article dans Astronomy
& Astrophysics.
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Perspectives
Certaines données NICI que j’ai utilisées ont été acquises il y a 5 ans et sont dans le domaine
public depuis plusieurs années. Malgré les résultats décevants des campagnes de détection d’exo-
planètes avec cet instrument, ces données sont d’excellente qualité et devraient continuer à être
utilisées pour l’analyse de disques circumstellaires, en attendant et en complément des observa-
tions de la génération suivante d’instruments haute dynamique. Le disque autour de HD 15115
devrait faire ainsi partie des premières observations des instruments SPHERE et GPI. Ces don-
nées pourraient permettre de confirmer rapidement l’existence d’une cavité interne à 90 unités
astronomiques dans ce disque. Elles pourraient aussi permettre d’observer l’intérieur de cette
cavité et de fixer des limites de détection sur un éventuel compagnon.
A court terme, la self-coherent camera va continuer à se développer sur le banc THD de
l’observatoire de Meudon. Les limites que j’ai mises en évidence ont permis de fixer les futures
améliorations du banc.
Le remplacement du FQPM par un coronographe plus achromatique est nécessaire pour
l’amélioration des performances en large bande chromatique. L’objectif est aussi de vérifier que
la nouvelle méthode de la self-coherent camera en correction active est prête à l’emploi, sans
changement de modèle, pour tout type de coronographe (changement de masque coronogra-
phique ou introduction d’une apodisation par exemple). Ces études ont déjà commencé avec
l’introduction des coronographes Multi-quatre quadrants et Dual zone phase mask sur le banc
THD. Les premiers résultats en contraste sont prometteurs et devraient donner lieu à une publi-
cation prochainement. L’utilisation de la self-coherent camera avec d’autres coronographes, pour
l’amélioration des performance en bande monochromatique et polychromatique, est amenée à se
poursuivre à moyen terme.
Parmi les différentes solutions que j’ai exposées pour résoudre la limitation inhérente à l’esti-
mation en plan focal par la self-coherent camera lors de l’utilisation en large bande, l’utilisation
de plusieurs diaphragmes de référence (self-coherent camera multi-référence) est actuellement
testée. Ces améliorations devraient permettre d’atteindre des tailles de zone de correction et des
niveaux de contraste comparables en lumière monochromatique et polychromatique. Les résultats
de cette analyse devraient eux aussi donner lieu à une publication prochainement.
Les spectromètres à intégrale de champ (IFS) sont maintenant présents sur la plupart des
derniers instruments haute dynamique. A plus long terme, une analyse serait nécessaire pour
montrer que cette limitation en large bande disparait lors de l’utilisation de la self-coherent
camera pour les bandes élémentaires plus étroites d’un IFS.
Enfin, les performances en contraste en monochromatique devraient, elles aussi, subir une
amélioration à court terme. D’une part, la mise en place d’une apodisation sur le banc de-
vrait réduire la diffraction des speckles hors de la zone de correction du miroir déformable. A
moyen terme, deux autres miroirs déformables (un 32ˆ32 et un 12ˆ12) devraient être utilisés
en supplément. En élargissant la zone de correction accessible, ils devraient aussi permettre de
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réduire l’influence de la diffraction des speckles non corrigeables et d’améliorer les performances
en contraste sur un champ plus large. D’autre part, le banc THD s’apprête à déménager dans
une nouvelle salle blanche de classe supérieure, permettant un meilleur contrôle thermique et
utilisant un meilleur coffrage du banc. Les paraboles hors-axe seront aussi refaites. Ces change-
ments vont réduire la quantité de poussière (donc la diffusion par les optiques) ainsi que les effets
de la turbulence et devraient mener à une augmentation des performances du banc THD.
Au delà de l’amélioration des performances du banc THD, l’objectif final de mon travail de
thèse est l’intégration de la self-coherent camera sur un télescope au sol ou spatial.
Les 3 instruments haute dynamique en utilisation actuellement (SPHERE, GPI, P1640) n’uti-
lisent pas de méthode de correction active en boucle fermée des speckles quasi-statiques sur tout
le chemin optique. L’intégration d’une self-coherent camera permettrait donc une nette amélio-
ration de leurs performances au prix d’une modification minime de leur montage optique. Dans
le cas où ces instruments n’auraient pas prévu d’optiques de taille suffisamment grande en aval
du plan de Lyot, j’ai commencé à développer une méthode utilisant plusieurs diaphragmes de
référence et permettant de résoudre ce problème.
A plus long terme, les futures missions au sol ou spatiales d’imagerie directe haute dynamique
utiliserons sans aucun doute une méthode de correction active des aberrations sur tout le chemin
optique en complément de la coronographie. Dans cette thèse, j’ai classé les méthodes de mesure
du champ complexe des speckles en plan focal en deux grandes catégories : les speckles sont
modulés soit temporellement (EFC, COFFEE) soit spatialement (self-coherent camera). Une
étude des performances comparées de ces deux méthodes est pour moi primordiale, en particulier
pour des applications spatiales, où la taille réduite de la surface collectrice va en pratique limiter
les contrastes accessibles pour des temps de pose raisonnables. Cette étude, expérimentale et par
simulation numérique devra identifier, en fonction des paramètres d’une mission (taille du miroir
primaire, forme et segmentation de la pupille d’entrée, type de coronographe, type de miroir
déformable et nombre d’actionneurs) et des objets ciblés (magnitude, contraste et distance par
rapport à l’étoile), dans quelles situations l’une de ces deux techniques doit être préférée à l’autre.
A ce jour, tous les bancs optiques ayant atteints des niveaux de contraste comparables ou
supérieurs à ceux du banc THD utilisent exclusivement des techniques de modulation temporelle
des speckles et je pense que notre équipe a donc tout à gagner à réaliser elle-même cette étude.
En outre, il me paraît peu probable que nous arrivions à égaliser les performances en contraste
des meilleurs bancs américains sans utiliser des moyens comparables (mise sous vide, miroir dé-
formable avec de bien meilleure qualité de surface à plat), ce qui semble difficile à atteindre
à moyen terme. Une identification et une mise en valeur des atouts spécifiques du banc THD
devrait donc permettre une spécialisation qui me semble souhaitable.
Bill Watterson, Calvin and Hobbes
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